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Résumé
Le disque galactique est un système stellaire complexe, aussi bien du point de vue
dynamique que de celui des processus de formation stellaire. Cette complexité est re
flétée dans les propriétés cinématiques et les distributions photométriques des étoiles
jeunes. La. cinématique très particulière de ces étoiles a attiré l’attention dès le siècle
dernier (Proctor, 1S69). Eggen, à partir de 1963, a mis en évidence des groupes ciné
matiques. Gomez et al. (1990) ont proposé que ces groupes soient issus de bouffées de
formation stellaires. Leur existence permet de poser des contraintes sur le temps de
mélange galactique.
Une distribution d’étoiles donnée peut être reproduite une fois connue la Fonction de
Masse Initiale associée au Taux de Formation d'Etoiles. Jusqu'à présent, sa détermi
nation a nécessité l’utilisation d'une relation masse-luminosité, non univoque pour ce
type d’étoiles et donc bien incertaine. Jusqu'à l'obtention des résultats d'Hipparcos...:
Le satellite astrométrique Hipparcos a observé pendant 4 ans 118000 étoiles ré
parties sur tout le ciel. La grande précision obtenue sur les positions, parallaxes et
mouvements propres associée à la complétude des données permettent de jeter un re
gard nouveau sur 1a. dynamique galactique. Dans ce travail, nous avons utilisé un
échantillon d’étoiles B5-F5 de magnitude apparente V < 7.5. Nous évoquons dans une
première partie l’acquisition des paramètres complémentaires au sol : vitesses radiales
et paramètres fondamentaux (Teff, Mv) qui ont servi à la. détermination des masses et
âges.
L’échantillon d’étoiles ainsi défini a été utilisé pour étudier la cinématique des étoi
les chaudes du voisinage solaire. Nous confirmons l’existence des groupes d'Eggen et
mettons en évidence un éventail d'âges dans chacun de ces groupes, renforçant ainsi
l'hypothèse de Weidemann et al. (1992) que ces groupes proviennent, d’amas successifs
formés dans un même nuage moléculaire géant. Nous confirmons que les étoiles ne
sont, pas bien mélangées au bout de 10 années galactiques. Enfin, nous estimons le
mouvement solaire à (11.5, 14.1, 8.6) km.s-1.
Enfin nous déterminons la pente x de la. Fonction de Masse Initiale entre 1.2 et 4 M0
en supposant le Taux de Formation constant. Nous obtenons 0.95 ±0.17, inférieur aux
valeurs de référence (Salpeter 1955, Scalo 1986) mais en accord avec les déterminations
plus récentes sur tous les intervalles de masses.
Abstract
The Galactic disk complexity is well traced by kinematical properties and photomet-
rical distributions of young stars. The very peculiar kinematics of these stars brought
attention since the last century (Proctor, 1869). On and after 1963, Eggen showed the
existence of kinematical groups. Gomez et al. (1990) suggested that they corne from
starbursts. Their existence allows us to constraint the galactic mixing time.
To modelize a given stars distribution one needs to know the Initial Mass Function
(IMF) and the Stellar Formation Rate (SFR). Until now, a Mass-Luminosity relation
was needed, which is non univocal for this type of stars and therefore very uncertain.
But now, for the first time, we can benefit the Hipparcos datas for these studies :
The Hipparcos astrometric satellite observed 118000 stars on the whole sky during
4 vears. The good accuracy of positions, parallaxes and proper motions together with
the completness of data allows us to get a new insight into galactical dynamics. In
this work, we use a B5-F5 stars sample with apparent magnitude V < 7.5 observed by
Hipparcos.
We first describe the acquisition of ground-based complementary observations : ra
dial velocities, effective températures, absolute magnitude and the détermination of
masses and âges.
This sample is used to study the kinematics of the hot stars of the solar neighbor-
hood. We confirm the existence of Eggen's groups and find a range of âges for each
of them, giving hints that these groups corne from successive clusters formed in one
Giant Molecular Cloud. We confirm that the stars are not well mixed after about 10
galactic vears. Finally, we estimate the solar motion to be of (11.5, 14.1, 8.6) km/s.
In the last part, we détermine the slope of the IMF between 1.2 and 4 M®, assuming
a constant SFR. We obtain 0.95 +/- 0.17, lower than the reference values (Salpeter
1955, Scalo 1986), but in good agreement with more recent déterminations concerning
the whole mass range.
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Une partie de l'information sur la formation et l'évolution de la Galaxie est gardée
« en mémoire » dans les propriétés cinématiques, photométriques et spectroscopiques
des étoiles qui constituent les différentes populations stellaires. La notion de « popula
tions stellaires » a été introduite par Baade dans les années 1950. Il a émis l'hypothèse
que l'on pouvait regrouper les étoiles en catégories de propriétés cinématiques. chim
iques et d'âge bien distincts. Les trois populations stellaires reconnues actuellement
(disque mince, disque épais et halo galactique) dans le voisinage solaire ont été échan
tillonnées par le satellite astrométrique Hipparcos. Dans ce travail, nous nous sommes
intéressé plus particulièrement aux étoiles jeunes. La difficulté et l’intérêt proviennent
justement de l'âge de ces étoiles (inférieur à 2.109 ans en moyenne) : pour la plupart
d’entre elles, l’équilibre dynamique n'est pas atteint, donc les théorèmes classiques de
1a. dynamique stellaire applicables aux systèmes stellaires bien mélangés ne sont plus
utilisables. Le schéma ci-joint (p. 2) donne le lien entre les différents constituants de
1a. Galaxie et les processus d’évolution chimique et dynamique.
Les populations stellaires peuvent être caractérisées par une loi de densité (posi
tions dans l'espace), une distribution de vitesses, une distribution en masse, en âge
et en composition chimique. Au voisinage solaire, on observe surtout des étoiles du
disque. Leur distribution spatiale est très différente selon la. masse et l’âge. Leurs dis
persions de vitesse augmentent avec l'âge. Chaque type d’étoiles permet d’étudier l'un
des nombreux problèmes liés à l'évolution galactique. Ainsi, par exemple, on étudie
le processus de formation stellaire à partir d'étoiles très jeunes et très brillantes (O et
B); on détermine la. force perpendiculaire au plan galactique I\z avec des étoiles plus
froides, les étoiles F et K. Les étoiles A ont elles aussi servi à mesurer Kz. Toutefois, la
détermination de cette force exige un échantillon d'étoiles bien mélangées ce qui n'est
pas le cas des étoiles de ce type, comme nous le verrons dans ce travail.
Le disque galactique est un système stellaire complexe, aussi bien du point de vue
dynamique que de celui des processus de formation stellaire. Cette complexité est re
flétée dans les propriétés cinématiques et les distributions photométriques des étoiles
jeunes. Ces étoiles ont l’avantage d'être facilement « datables ». Nous allons étudier
dans ce travail deux aspects essentiels liés à l’évolution du disque :
- les propriétés cinématiques des étoiles de type B5-F5;
- la. détermination de la pente de la Fonction de Masse Initiale des étoiles du disque
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galactique de masse comprise entre 1.2 et 4 M0 environ.
La cinématique très particulière de ces étoiles a. attiré l’attention dès le siècle
dernier (Proctor, 1869). Eggen, à partir de 1963 a mis en évidence des « groupes »
d’étoiles de propriétés cinématiques communes. Gomez et al. (1990) ont utilisé 1a.
classification spectrale d’étoiles pour estimer les âges moyens, ont comparé les âges
des courants d’étoiles à ceux des amas associés et ont proposé que les étoiles de ces
groupes soient issus de bouffées de formation stellaires. Le temps de mélange des
vitesses spatiales est une valeur encore controversée pouvant varier selon les auteurs
entre 1 et 10 rotations galactiques (Wielen 1977, Gomez et ai 1990, Arenou 1993).
Les données astrométriques d’Hipparcos en liaison aux données complémentaires au
sol (spectrométriques et photométriques) vont nous permettre de rediscuter l’existence
des courants d’étoiles et ainsi de mieux déterminer le temps de mélange du disque
galactique, temps au bout duquel les étoiles perdent la mémoire « cinématique » de
leur formation.
En ce qui concerne la Fonction de Masse Initiale des étoiles du disque galactique,
définie comme le nombre d’étoiles formées par intervalle de masse, les déterminations
classiques reposent sur l’utilisation de 1a. Fonction de Luminosité du voisinage solaire.
La Fonction de Masse Initiale peut être obtenue en convertissant les magnitudes ab
solues en masses et en appliquant différentes corrections qui permettent de tenir compte
des différents temps de vie des étoiles (Scalo, 1986) :
logM) = o(Mv)
d\L
cl log M
2H(Mv)gsp(Mv)
L’indice sp signifie que l’on s’intéresse aux étoiles de la séquence principale. ô{Mv)
est la. Fonction de Luminosité, d\og\l ma^r^ce jac°bienne permettant le passage de
la magnitude à la masse, H(MV) l’échelle de hauteur et gsp{Mv) la fraction d’étoiles
appartenant à la séquence principale.
On exprime alors la. Fonction de Masse Initiale sous la. forme :
£(logM) = £(M)<MlogM)
où
pour M < Mi
£(M) =
J0'd
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pour M > Mi
B(t) est le Taux de Formation d’Étoiles, défini comme le nombre d’étoiles formées
par unité de temps. E(M) est un terme qui permet de tenir compte de l’évolution
stellaire : Mi est 1a. masse limite que peut avoir une étoile de l'âge du disque (#j) se
trouvant encore sur la séquence principale (tsp). Les étoiles de masse inférieure à Mi
se trouvent encore toutes sur la séquence principale, quelque soit leur âge.
La détermination de la forme du Taux de Formation d’étoiles est dépendante de
celle de la Fonction de Masse Initiale : en effet, c’est la composition de ces deux lois qui
permettra de décrire une distribution d'étoiles. Les formes habituellement proposées
pour le Taux de Formation sont : un taux constant au cours du temps, ou décroissant
exponentiellement ou encore croissant légèrement depuis la formation du disque.
La Fonction de Masse Initiale est représentée généralement sous la forme M~d1+X); x
étant appelée la pente.
La grande incertitude qui affecte la Fonction de Masse Initiale déterminée par 1a.
méthode décrite ci-dessus provient surtout de la dérivée de la relation masse-luminosité.
Cette relation n’est pas univoque et faire l'hypothèse d’une relation moyenne est trop
grossier. De plus, il faut évaluer le rapport du nombre d’étoiles sur la séquence princi
pale au nombre d’étoiles dans les phases évoluées. L'incertitude sur ce rapport provient
de la rareté des étoiles évoluées présentes localement. Pour éviter l’écueil de 1a. relation
masse-luminosité, la démarche adoptée ici sera de simuler entièrement la distribution
des étoiles dans le diagramme H-R, et de la comparer directement aux distributions
observées. La qualité des données d'Hipparcos, et des données photométriques com
plémentaires permettront de séparer les étoiles de la. séquence principale des étoiles
évoluées.
Nous exposons dans une première partie l’acquisition et la compilation des données
ainsi que la détermination des différents paramètres qui nous serviront pour la. suite :
les parallaxes et mouvements propres obtenus par le satellite Hipparcos, les magnitudes
absolues données par les parallaxes Hipparcos, les vitesses radiales d’étoiles ayant fait
l’objet de programmes complémentaires au sol, les métallicités et températures effec
tives provenant de la photométrie. Ces paramètres permettent la. détermination de
l’âge et de la masse des étoiles.
Dans une seconde partie, nous avons utilisé ces différentes données afin d’analyser les
caractéristiques cinématiques des étoiles chaudes du voisinage solaire et de déterminer
la pente de la Fonction de Masse Initiale comme indiqué plus haut.
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Première partie
Acquisition des données et
détermination des paramètres
fondamentaux
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Chapitre 1
Données astrométriques
d’Hipparcos. Calcul des magnitudes
absolues
1.1 La mission Hipparcos
L’astrométrie au sol est limitée par de nombreux problèmes :
le premier de tous est bien évidemment l’atmosphère que traverse le rayonnement
d’une étoile avant d’accéder aux récepteurs. Elle absorbe une bonne partie de ce ray
onnement, et provoque des turbulences et de la réfraction. Ainsi, avant Hipparcos,
les observations effectuées depuis le sol ne permettaient pas de mesurer des parallaxes
d’étoiles plus éloignées du Soleil que quelques dizaines de parsecs. Les étoiles massives,
peu nombreuses par rapport aux étoiles plus froides, ont donc toujours été étudiées à
partir d'échantillons de faible effectif, contraignant à appliquer des facteurs correctifs
entre données observées et réelles.
Le deuxième problème rencontré à partir d’observations au sol est que chaque instru
ment ne peut observer qu'une portion du ciel. L’observation du ciel dans sa totalité
nécessite de nombreux instruments répartis sur toute la surface de la Terre, chacun
ayant ses spécificités propres, ses corrections. Ainsi, on n’a-'aucune homogénéité dans
les mesures astrométriques qui restent relatives.
On voit dès lors immédiatement tout l’intérêt d’un « observatoire » en orbite au
tour de la Terre : tout le ciel observable avec le même instrument pour obtenir des
mesures absolues, sans aucun problème lié à l’atmosphère !
Le satellite Hipparcos, lancé en août 1989, a observé pendant 4 ans 118 000 étoiles
réparties sur tout le ciel. Un miroir complexe permet d’observer simultanément deux
champs faisant entre eux un angle de 58 degrés. Le satellite a balayé le ciel, assur
ant l’observation des 118000 étoiles d’INCA [Turon et al.. 1992], le catalogue d’entrée
d’Hipparcos (INput CAtalog). Il a transmis toutes ses mesures au sol tout au long
de sa mission (aucun stockage de données n’étant prévu à bord). La. réduction des
mesures a été effectuée en parallèle par deux consortiums, FAST et NDAC qui ont pu
comparer leurs résultats intermédiaires.
Plus de 200 000 étoiles avaient été proposées à l’observation par 1a. communauté
scientifique. Les priorités ont été accordées suivant des critères d’intérêt scientifique,
en tenant compte toutefois d’impératifs techniques tels qu’une répartition homogène
des étoiles sur la sphère céleste, le satellite ne pouvant observer que quelques étoiles
(en moyenne 2.5) situées dans le même champ.
On sait que le satellite a eu quelques problèmes au lancement, le moteur d’apogée
prévu pour mettre Hipparcos sur orbite géostationnaire ne s’étant pas allumé. Les
équipes de réduction des données au sol se sont adaptées à une orbite très excentrique
et ce avec grand succès, puisque les précisions finalement obtenues sur les parallaxes et.
mouvements propres sont quasiment deux fois meilleures que celles qui étaient prévues
lors du lancement. La figure 1.1 [Perryman, 1996] montre la. variation de l’erreur sur
les positions en coordonnées écliptiques, parallaxes et mouvements propres en fonction
de la. latitude écliptique et de la magnitude Hipparcos Hp. Cette magnitude est peu
différente de la magnitude apparente visuelle du système de Johnson, puisque (Hp — V)
varie entre -0.1 et 0.3 selon le type spectral [Grenon et al., 1992]. Est-il besoin d’insister
sur l’extraordinaire résultat du satellite qui assure des précisions sur tous les paramètres
astrométriques bien inférieurs en général à 1 mas jusqu’à une magnitude Hp = 8 ?
Notons également avec grand intérêt parmi les résultats immédiats d’Hipparcos les
nombreuses découvertes de nouvelles doubles ou multiples (2996 nouveaux systèmes
résolus) et de nouvelles variables (8237 découvertes pour 3360 anciennement connues).
1.2 Parallaxes et mouvements propres
L’échantillon utilisé dans ce travail contient toutes les étoiles de*type spectral com
pris entre B5 et F5 et de magnitude apparente V inférieure ou égale à 7.5. Cela
représente 10715 étoiles, sous réserve, bien sûr, que la détermination du type spectral
soit correct.
Dans le catalogue d’entrée d’Hipparcos, seules 1202 étoiles de cet échantillon pos
sédaient une parallaxe (mais pour 98 d’entre elles sans aucune barre d’erreur) dont
125 sont négatives ou nulles. Après la mission, pour trois seulement de ces étoiles il
n’a pas été trouvé de solution astrométrique soit 9510 nouvelles déterminations de ce
paramètre. Quant aux 1202 étoiles qui ont été remesurées par le satellite, la figure 1.2
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Précisioninnus
Figure 1.1: Précision des paramètres astrométriques en fonction de 3a latitude écliptique
(en haut) et de la magnitude H? des étoiles (en bas).
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Figure 1.2: Distribution des erreurs avant (en pointillé) et après (en plein) Iiipparcos :
(a) sur les parallaxes (en mas), (b) sur 1a. composante en ascension droite du mouvement
propre(en mas/an), (c) sur 1a. composante en déclinaison du mouvement propre(en
mas/an).
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(en haut) montre l'amélioration des précisions obtenues : d’une moyenne de 7.7 mas
de précision, on passe avec Hipparcos à O.S mas.
En revanche, des mouvements propres avaient été mesurés pour quasiment toutes
les étoiles (10712). Là encore, la précision s’est améliorée de façon considérable comme
on peut le constater sur les histogrammes de la figure 1.2. Les moyennes des précisions
sur les composantes du mouvement propre passent respectivement de 5.5 à 0.9 mas/an
et de 5.4 à 0.7 mas/an entre les valeurs du catalogue d’entrée et celles déterminées par
Hipparcos. De plus, ces nouvelles valeurs ne sont pas entachées d’erreurs systématiques.
1.3 Magnitudes absolues
Les mouvements propres associés aux parallaxes et aux vitesses radiales permettent
la détermination des vitesses spatiales que nous utiliserons dans la. deuxième partie de ce
travail. La parallaxe, elle, nous donne la distance r de l’étoile en parsecs (r(pc) = —jy).
On peut ainsi calculer la magnitude absolue de l'étoile suivant la formule de Pogson :
Mv — V + 5 — 5 log r — A
où r est la distance en parsecs. V la magnitude apparente visuelle de l’étoile (système
photométrique de Johnson). L'absorption interstellaire Av est calculée à partir du
dérougissement des indices photométriques (voir paragraphe 3.2.2) ou bien, pour les
étoiles ne possédant pas une telle photométrie, en utilisant le modèle d’absorption
interstellaire développé par Arenou et al. (1992).
L’erreur sur la magnitude absolue s’obtient avec la formule :
&xi« =
.ln 10 7T
+ °v + °AV
r(pc) Mv limite
(V = 7m.-5)
G n
7T
O'Mv
5 9.0 0.5 % r—HocO
10 7.5 1 % 0m.02
20 6.0 2 % O3 O
50 4.0 5 % O3 »—1 1—1
100 2.6 10 % 0m.22
200 0.8 20 % 0m.43
Tableau 1.1: Erreur sur 1a. magnitude absolue individuelle en prenant <jT = 1 mas et
(Tv = O"1.01. On considère ici négligeable l’erreur sur l’absorption interstellaire.
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Le tableau 1.1 donne, en fonction de la distance r de l'étoile au Soleil, l’erreur
moyenne sur sa magnitude absolue, en admettant une précision moyenne sur la paral
laxe de 1 mas et sur la magnitude apparente de 0m.01.
Ce tableau donne également la magnitude absolue limite correspondante si l’on
considère une magnitude apparente de 7.5 qui est la limite de notre échantillon1. On
se trouve encore, à 200 pc avec des précisions de moins d'une demi-magnitude sur Mv.
La quantité d étoiles mesurées par Hipparcos avec les précisions remarquables ex
posées rapidement ici montrent à quel point est transformée l’étude des étoiles du
voisinage solaire. Les parallaxes Hipparcos, très précises, vont ainsi nous permettre le
calcul de magnitudes absolues qui serviront à 1a. détermination des âges individuels et,
dans 1a. seconde partie de ce travail, à celle de la. Fonction de Masse Initiale.
^ans ce tableau, on a adopté une absorption Av de 0"’.7 par kiloparsec.
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Chapitre 2
Acquisition des vitesses radiales
Le satellite Hipparcos nous a fourni des mesures très précises de parallaxes et mou
vements propres permettant l'obtention des vitesses tangentielles. La détermination
des vitesses spatiales nécessite la mesure de la vitesse radiale, qui est la composante de
la vitesse le long de la ligne de visée. Celle-ci a fait l’objet de plusieurs programmes au
sol, complémentaires à la mission.
La vitesse radiale se mesure en utilisant l’effet Doppler-Fizeau : la longueur d'onde
d’un signal émis par une source en mouvement par rapport à un observateur varie de
SX par rapport à la longueur d’onde À d’un signal émis par une source au repos. Cette
variation dépend de la vitesse lÿ de la source. Pour des vitesses Vr non relativistes, on
peut écrire :
SX _ Vr
À c
c étant 1a. vitesse de la lumière. C’est cette propriété que l'on utilise pour mesurer la vi
tesse radiale des étoiles : le spectre émis par une étoile comporte des raies d’absorption
à certaines longueurs d'onde correspondant aux éléments chimiques présents dans
l’atmosphère extérieure de l'étoile. La mesure du décalage en longueur d’onde de
ces raies nous donnera directement la vitesse radiale.
2.1 Caractéristiques des spectres d’étoiles A
Les spectres des étoiles de type A sont caractérisés par de très fortes raies de Balmer
(raies de l’atome d'hydrogène non ionisé). Ces raies sont maximales pour les étoiles de
type A2. D’autre part, les raies métalliques sont faibles pour les étoiles A : presque
inexistantes pour les AO normales, elles apparaissent progressivemment vers les étoiles
plus froides. Enfin, les raies du calcium ionisé s'intensifient à partir de AO.
Les étoiles A ont en moyenne des vitesses de rotation élevées. Cela se manifeste sur
les spectres par un élargissement des raies provoquant une plus grande imprécision sur
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la détermination des vitesses radiales : si deux raies proches s'élargissent sous l'effet de
la rotation, elles peuvent se mêler, c’est ce qu’on appelle un « blend » (voir figure 2.1).
Elles sont alors inutilisables pour la détermination de la vitesse radiale. Le problème
de l’influence de la rotation de l’étoile sur la détermination de la vitesse radiale est
considéré au paragraphe 2.3.4.
L’étude spectrale des étoiles A présente encore une difficulté liée à l’existence de
nombreuses étoiles chimiquement particulières pour ce type spectral. Les spectres des
étoiles Ap et Am présentent certaines anomalies par rapport à celui des étoiles A
normales : pour les Ap, on note 1a. présence de raies fortes de certains des éléments
suivants : scandium, silicium, strontium, europium, manganèse, chrome etc. Les étoiles
Am, quant à elles, présentent des déficiences apparentes en calcium accompagnées d’un
excès apparent en fer. Leur type spectral diffère selon que l’on considère les raies de
Baimer, celles du calcium Ca. II ou les raies métalliques. Dans ce cas, généralement, les
trois types sont donnés. Dans le cas des étoiles A???., certaines des raies caractéristiques
des étoiles A ne sont pas suffisamment fortes pour servir à la mesure de la vitesse
radiale.
2.2 Programmes d’observation en cours
Lors du lancement de la mission Hipparcos, des programmes complémentaires au
sol ont été entrepris dans le but d’améliorer les catalogues de vitesses radiales ainsi que
dans le cadre de programmes de détermination de paramètres astrophysiques d’étoiles
du voisinage solaire (usin i. T^. log g, [Fe/H]) [Gerbaldi et al., 19S9]. Pour les étoiles
chaudes qui nous intéressent ici, il s’agit principalement des deux programmes suivants :
dans l’hémisphère nord : programme d'observation au spectrographe Marly installé
au foyer Newton du télescope de 120 cm de l’Observatoire de Haute-Provence. La
o
dispersion de ce spectrographe est de 80 A/mm. Ce programme concerne environ
3000 étoiles de type spectral entre B0 et F5 pour lesquelles 1a. précision sur la. vites
se radiale est de l’ordre de 3.5 km.s”1 [Grenier, 19SS], [Grenier Sz Burnage, 1995].
dans l’hémisphère sud : Programme-Clé de PESO (European Space Observatory)
au Chili. Les observations ont été réalisées avec un spectrographe échelle installé
au foyer Coudé du télescope de 152 cm. Le domaine observé s’étend de 4200 à
4500 A se répartissant sur 10 ordres qu’il convient de raccorder entre eux pour
obtenir un spectre unique de dispersion 3.3 A/mm. Le programme initial concer
nait 350 étoiles de type spectral entre B6 et F2. La. précision sur la vitesse radiale
est de l’ordre de 1 km.s-1 [Gerbaldi et al., 1989], [Burnage & Gerbaldi, 1992].
Notons encore, pour mémoire, deux programmes d’observation sur prismes objectifs à
1 Observatoire de Haute-Provence, ainsi qu’une campagne d’observations à l’Observatoire
El Leoncito en Argentine dans le cadre d’une coopération Franco-Argentine.
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Figure 2.1: Évolution du profil du spectre entre les longueurs d'onde 4310 et 4315 A
(à gauche) et pour la raie de magnésium ionisé à 4481 A (à droite) pour des vitesses
de rotation de (a) 5, (b) 50 et (c) 100 km.s"1.
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2.3 Mesure de la vitesse radiale
On a évoqué ci-dessus deux programmes d'obtention de vitesses radiales mis en
place, l'un à l’OHP l'autre à La Silla. Au cours de ce travail, je me suis consacrée
au dépouillement et à l'obtention des vitesses radiales des étoiles de l'hémisphère Sud.
Dans ce paragraphe, je décris les différentes étapes permettant l'obtention des vitesses
radiales à partir des observations spectroscopiques.
2.3.1 Acquisition du spectre
Le spectrographe Echelec installé au télescope de 152 cm de PESO permet de
collecter des spectres stellaires à partir d'une image CCD, avec une dispersion de
o o
3.3 A/mmet une résolution d’environ 25000, sur l’intervalle 4200-4500 A. Ces spectres
sont répartis sur 10 ordres.
Au cours de la nuit d'observation, avant et après l'obtention des différents spectres
stellaires, on aura pris soin d’effectuer différentes calibrations afin de corriger ultérieure
ment les différents ordres du spectre de l’étoile :
• « offset » : c'est le bruit de fond. Il faut le retirer de tous les spectres :
« flatfield », spectre du thorium et celui de l'étoile, (voir fîg. 2.2 en haut).
• « flatfield » : c’est le spectre donné par une lampe d’étalonnage qui produit un
fond continu. Il permet une calibration photométrique et une correction des lu
mières parasites (voir fig. 2.2 au centre). Cet étalonnage s’avère nécessaire, parce
que l’éclairage du CCD n'est pas uniforme et que chaque pixel a un rendement
quantique différent.
• lampe thorium-argon : le spectre de l'étoile est à l’origine gradué en pixels.
La graduation en angstroms se fait à l'aide d'un spectre de comparaison, celui du
thorium-argon : les raies y sont bien définies et identifiées et permettent d'établir
une relation entre les abscisses et les longueurs d’onde, (voir fig. 2.2 en bas).
L’intensité I\ du spectre corrigée de L « offset » et du « flatfield » est, à une
longueur d’onde A donnée :
/m,\ — offset
A flatfield — offset
Ini\ étant l’intensité mesurée à la longueur d’onde A du spectre reçu de la lampe
au thorium-argon ou de l'étoile.
La procédure de réduction de ces spectres obtenus à l’aide du spectrographe Ech
elec est décrite par Burnage et Gerbaldi (1992). Rappelons-en toutefois les principales
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Figure 2.2: Exemple d’offset recueilli sur un spectromètre (en haut) ; flatfield (au
centre), spectre en émission d'une lampe thorium-argon.(en bas).
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étapes :
Le premier travail effectué consiste à extraire les dix ordres de l'image CCD corrigée
grâce à 1* « offset » et au « flatfield ». On peut alors effectuer la calibration des
spectres stellaires en angstrôms : une liste de raies en émission du thorium et de
l'argon soigneusement sélectionnées 1 (non « blendées » ) est élaborée pour réaliser
une calibration en longueurs d'onde de chacun des 10 ordres des spectres d'étoiles.
Enfin, on va procéder au raccordement des ordres. Le recouvrement de deux ordres
‘ A O O
consécutifs est de 16 A (320 pixels), les 7 A centraux servant seuls au raccordement
(140 pixels).
Une fois le travail de réduction des spectres terminé, on dispose d'un seul spectre
s'étendant de 4200 à 4500 A, corrigé des « offsets » et des « flat-fields » et gradué en
angstrôms, permettant maintenant la détermination des vitesses radiales.
2.3.2 Les différentes méthodes de mesure de vitesses radiales
méthode classique de mesure raie par raie : Cette méthode, traditionnellement
utilisée pour la mesure de vitesses radiales, consiste dans un premier temps à établir
une liste de raies présentes dans le spectre stellaire. On mesure alors la longueur d'onde
correspondant à l'intensité maximale de chacune d’entre elles. Différentes techniques
sont possibles : on peut supposer qu'elles ont un profil gaussien (dans le logiciel MI-
DAS par exemple) ou faire la corrélation de chaque raie avec son profil retourné ce qui
permet de tenir compte d'une dissymétrie éventuelle de 1a. raie (logiciel de R. Burnage).
Cette technique de mesure des vitesses radiales n'est pas très rapide puisque l'on pointe
les raies une à une, mais elle permet de détecter les caractéristiques du spectre (particu
larités chimiques éventuelles, vitesse de rotation, binarité spectroscopique (SB2)). Bien
évidemment, cette manière de procéder dans le détail présente l'inconvénient associé à
son avantage : elle ne permet pas de prendre en compte le spectre dans sa globalité.
méthode par corrélation croisée avec des spectres réels : Dans cette façon
de procéder, on utilise le spectre d'une étoile de vitesse radiale bien connue et stable
comme spectre de référence. On détermine pour quel décalage spectral on obtient le
meilleur pic de corrélation entre les deux spectres. Il est nécessaire, pour appliquer
cette technique, que les deux spectres aient été obtenus dans les mêmes conditions
avec 1a. même instrumentation. Ils auront même dispersion et auront subi le même
traitement (passage en longueur d’onde...).
L’étoile servant de référence doit posséder un type spectral, une classe de luminosité
et une vitesse de rotation proches de ceux de l'étoile à mesurer. On doit donc disposer
*à partir de l'Atlas du spectre du thorium et de l'argon (Los Alamos, LA-(9615))
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d'une grille d'étoiles de référence en fonction de différents types spectraux et vitesses
de rotation. Pour ces étoiles, il faut déterminer la vitesse radiale" absolue à partir de
laquelle seront déterminées les autres. Cela représente la grande difficulté de cette
méthode.
méthode par corrélation croisée avec des spectres synthétiques : Cette fois,
les spectres de référence sont calculés. On peut ainsi choisir les différentes vitesses de
rotation et températures effectives de façon à créer une grille de modèles homogène.
De plus, ces spectres ont des vitesses milles, ainsi la corrélation fournit directement la
vitesse radiale absolue de l'étoile.
L’inconvénient de cette méthode est que les spectres n’ont pas été obtenus dans les
mêmes conditions comme c'est le cas dans la méthode précédente : il est nécessaire
de traiter les spectres synthétiques de manière à avoir pour les deux spectres le même
nombre de points sur un même intervalle de longueur d'onde.
Quelque soit la méthode utilisée, il est nécessaire, à chaque nouvelle mission, de
s’assurer du zéro de l’instrument. Ce travail s'effectue à l’aide d’étoiles de raccorde
ment appelées standard de vitesses radiales. Ce sont des étoiles froides dont le spectre
est composé de raies fines, stables (car leur atmosphère est relativement calme) et
symétriques. Elles permettent donc une détermination précise de la vitesse radiale.
Ces standards de vitesse radiale ont été recensés par l’Union Astronomique Interna
tionale. La première liste de référence pour l'hémisphère sud a été publiée par Evans
(1968), elle est révisée régulièrement par la commission 30 de l’UAI.
Ces étoiles permettent de déterminer l’exactitude obtenue sur les vitesses radiales
mesurées et de s'affranchir ainsi des variations instrumentales sur ces vitesses au cours
du temps. Ces variations ont de multiples causes : principalement dues aux réglages du
spectromètre, elles peuvent provenir aussi des caractéristiques de l'étoile (température
effective, luminosité), de la position du télescope (flexion) dans la cas d’un montage
Newton ou Cassegrain. Il est donc important, pour chaque mission d’observation, de
mesurer les vitesses radiales d'étoiles standard afin de déterminer d’éventuelles correc
tions ; on doit ensuite vérifier que ces corrections sont valables pour les étoiles A à
l’aide d'étoiles chaudes de vitesse radiale connue.
2.3.3 Mesure des vitesses radiales du Programme-Clé
Les missions relatives au Programme-Clé s'étendent de juin 1989 à janvier 1995. En
1992, au moment où ce travail a débuté, seules 6 missions du Programme-Clé étaient
disponibles. Les spectres de ces missions ont été mesurés en utilisant la méthode raie
par raie, classique et bien connue. Ces mesures ont servi à la calibration du point zéro
pour chaque mission en comparant les vitesses radiales des étoiles standard aux valeurs
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données par PUAI. De plus, elles ont constitué une étape préliminaire indispensable à
la mise au point et à la validation des autres méthodes exposées précédemment.
La première étape va consister à établir une liste de raies stellaires à mesurer. Pour
cela, il faut tracer le spectre d’une étoile de faible vitesse de rotation, car ses raies sont
fines. A l’aide d’un spectre de comparaison, il est alors possible d’identifier sur ce spec
tre des raies fortes, isolées et peu sensibles aux variations de température effective et de
luminosité. On a ainsi obtenu une première liste d’une cinquantaine de raies que l’on
va tester sur plusieurs spectres stellaires afin d'éliminer celles qui s’avèrent variables :
il s’agit d’effectuer une sélection rigoureuse de raies afin de ne garder que celles qui
sont bien visibles sur tous les spectres que l’on mesurera avec cette table. Néanmoins,
l’intervalle de types spectraux dont on s’occupe ici est suffisamment large pour que l’on
ait de grandes disparités : l’allure du spectre d’une étoile B5 diffère considérablement de
celle d’un spectre d’étoile F5 (voir figure p.30). On a donc construit deux tables de raies
distinctes, pour les étoiles A précoces (AO) et les A tardives (A9). Une troisième table
a été établie pour les étoiles de raccordement, standards de vitesses radiales (SVR),
de type spectral plus tardif (F tardives à K). (Voir tables de raies en annexe p. 30).
Les spectres de Sirius de type spectral A1Y [Kurucz V Furenlid, 1979], de Procyon de
type F5 IV-V [Griffin, 1979] et d’Arcturus de type Kl.5 III [Griffin Sz Griffin, 1968]
ont servi de spectres de comparaison pour l'identification de toutes ces raies.
La mesure de la longueur d’onde de chaque raie est réalisée grâce à un logiciel de
R. Burnage (corrélation de chaque raie avec son profil retourné).
Le décalage spectral est mesuré pour chacune de ces raies permettant d’en déduire
la vitesse radiale de l'étoile par rapport au lieu d’observation ... soit la Terre ! Pour
obtenir 1a. vitesse héliocentrique, il faut donc corriger la valeur obtenue en fonction de
1a. position du lieu d’observation et des date et heure d’observation pour prendre en
compte la rotation de la Terre sur elle-même et autour du Soleil.
2.3.4 Influence de la vitesse de rotation v sin i d’une étoile sur
son spectre
Nous avons vu dans le paragraphe 2.1 l'influence de 1a. rotation d’une étoile sur le
spectre que l'on en reçoit. Les raies fortes et plutôt isolées restent mesurables malgré
une rotation de l’étoile élevée alors que d'autres raies se trouvent mélangées dès que
1 étoile est animée d’une petite rotation. Les étoiles de type A ayant en moyenne
des v sin i élevées (figure 2.3), le problème de l’élargissement des raies a. été considéré
[Hautbois, 1993b] : pour plusieurs valeurs de v sin i variant de 0 à environ 200 km.s-1
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les listes des raies restant mesurables ont été établies, permettant un gain de temps et
de précision.
v sin /
Figure 2.3: Distribution des vitesses de rotation pour unéchantillon représentatif de
976 étoiles de type B5-F5 de la séquence principale (Royer, 1996).
La figure 2.4 montre, pour les spectres étudiés, le nombre de raies qui ont pu
être mesurées en fonction de la vitesse de rotation de l’étoile. Dès que l’on atteint
100 km.s-1, la. mesure de 1a. vitesse radiale ne repose plus que sur une ou deux raies
mesurées, Mgll (4481 A) et H7 (4341 A). La mesure de 1a. largeur à mi-hauteur de la raie
de magnésium (permettant d'obtenir une estimation de la vitesse de rotation vsin i) a
été intégrée dans la procédure de dépouillement, pour déterminer automatiquement la
table à utiliser [Hautbois, 1993b].
2.4 Vitesses radiales du Programme-Clé
Le travail de détermination des vitesses radiales exposé ici concerne les six missions
d'observations du Programme-Clé s'étendant de juin 1989 à mars 1993.
Les étoiles standard de vitesses radiales utilisées au cours de ces missions sont
données dans le tableau 2.1.
Pour chacune de ces missions, on a comparé les vitesses radiales mesurées au valeurs
données par TUAI (tableau 2.2).
N est le nombre total de spectres d'étoiles standard mesurés au cours de la mis
sion. On peut considérer que les différences mesurées ainsi proviennent du réglage de
l’instrumentation.
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Figure 2.4: Nombre de raies mesurables en fonction de la vitesse de rotation en km.s F
Mission HD HIC nb. de spectres Type Spectral Vr UAI
(km.s-1)
Septembre 89 4128 3419 1 Kl III 12.6
22484 16852 2 F9 IV-V 27.8
168454 89931 5 K2 III -20.9
204867 106278 1 G0 Ib 6.0
223647 117689 2 G7 III 14.2
Septembre 90 4128 3419 1 Kl III 12.6
204867 106278 2 G0 Ib 6.0
Février 92 36079 25606 2 G5 II -14.4
109379 61359 4 G5 II -7.8
Juin 92 161096 86742 1 K2 III -12.S
168454 89931 1 I<2 III , -20.9
204867 106278 3 G0 Ib 6.0
Novembre 92 109379 61359 4 G5 II -7.8
Mars 93 109379 61359 1 G5 II -7.8
136202 74975 1 F8 III-IV 54.0
Tableau 2.1: Etoiles standard de vitesses radiales utilisés dans les différentes missions
(Source : Mayor Sz Maurice, 1984)
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mission Vr - Vf {JJAI ) N
(km.s-1)
septembre 1989 0.11 ±0.28 11
septembre 1990 — O.93±0.30 3
février 1992 1 • 0 3 ±0.30 6
juin 1992 — 1.22±0.31 5
novembre 1992 —2,15±o.i8 4
mars 1993 — 1.34 ±0.12 7
Tableau 2.2: Différence entre la vitesse radiale mesurée Vr et 1a. vitesse UAI pour les
standards utilisés dans les différentes missions.
Pour une mission donnée, le décalage entre les vitesses radiales UAI et les valeurs
mesurées serviront de correction à toutes les mesures de vitesses radiales.
mesure des étoiles chaudes : Certaines étoiles chaudes ont des vitesses radiales
publiées stables et peuvent servir à vérifier que les corrections des vitesses radiales par
mission, déterminées à partir d’étoiles froides, sont valables pour les étoiles chaudes.
On retrouve dans le tableau 2.3 la différence entre les valeurs mesurées et les valeurs
moyennes rencontrées dans la littérature pour ces étoiles chaudes. Avant de les com
parer aux valeurs de la littérature, les vitesses radiales ont été corrigées à partir des
standards UAI de 1a. valeur donnée dans le tableau 2.2. On a conservé uniquement
les étoiles pour lesquelles aussi bien l'erreur mesurée que l’erreur sur la. valeur pub
liée est inférieure à 2.3 km.s-1 (Grenier, 1996). Cette valeur a été fixée en faisant un
compromis entre une bonne précision des valeurs et un nombre suffisant de spectres
de référence pour chaque mission. Pour le calcul de l’erreur, on a tenu compte de la.
vitesse de rotation de l'étoile et de l’erreur sur la correction par mission.
Il est intéressant de remarquer que plus le nombre de spectres de comparaison aug
mente, plus l'erreur moyenne diminue : il semble qu’on a là des erreurs individuelles
sur chaque spectre et non un effet systématique dû à l’instrumentation. On peut enfin
être surpris par le fort écart concernant la mission de septembre 1990. Il s’agit de trois
spectres d étoiles tournant à environ 100 km.s"1. Nous verrons dans le paragraphe
suivant que la. différence est. due à la raie de MglI.
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mission Vr — Vr(iitt.) N
septembre 1989 — 0.15±0.T9 3
septembre 1990 6.04+1.32 3
février 1992 —0.05+o.ti 11
juin 1992 — 1 .66±0.91 2
novembre 1992 0.1 3 ±0.57 8
mars 1993 2.98±i.s5 3
Tableau 2.3: Comparaison des vitesses radiales mesurées avec les valeurs de la littéra
ture pour les étoiles chaudes déjà mesurées. On a tenu compte de la correction par
mission déterminée à partir des standards UAI.
263 spectres ont ainsi été mesurés concernant 178 étoiles chaudes.
Validation de la méthode par corrélation croisée avec les spectres synthé
tiques. L'ensemble des spectres des missions du Programme-Clé n’a été disponible
que fin 1995. Ces 1100 spectres permettaient alors d’envisager Putilisation d’une mé
thode par corrélation croisée. D'autre part, ce n’est qu’en mai 1995 que Kurucz corrigea
certaines anomalies dans les calculs de ses modèles et que l’on a alors pu disposer d’une
grille conséquente et homogène de 6500 à 15000 I\. Ainsi, la méthode par corrélation
avec des spectres synthétiques a été mise au point en 1996 [Sharif, 1996], se basant
sur une grille de 35 spectres synthétiques calculés par Faraggianna (1995) à partir des
derniers modèles de Kurucz (1995). Ces spectres couvrent des domaines de tempéra
ture effective de 6000 à 15000 I\ pour des vitesses de rotation pouvant varier entre 5
et 200 km.s-1.
S’agissant d’étoiles chaudes, toute méthode par corrélation croisée nécessite au
préalable l’application de la méthode classique de mesure raie par raie. Ce sont les
vitesses radiales mesurées dans ce travail qui ont servi à valider les mesures effectuées
par corrélation (mise au point de 1a. méthode, fiabilité du traitement des spectres syn
thétiques...).
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Les résultats obtenus sur l’ensemble des 6 missions sont comparés dans le tableau
2.4. Les spectres sont regroupés selon la vitesse de rotation du spectre synthétique util
isé pour mesurer leur vitesse radiale. Ce tableau montre une bonne concordance entre
les résultats pour des étoiles tournant peu (usin i < 50 km.s-1) ou beaucoup (usin i
autour de 200 km.s-1). En revanche, pour des étoiles tournant autour de 100 km.s-1,
1a. différence entre les vitesses radiales mesurées suivant les deux méthodes atteint près
de 5 km.s-1.
v sin i Vi-(rr) - Vr(cc) N
km.s”1
< 30 km.s-1 O-HI-O 30
50 km.s-1 1.3 ±0.6 46
100 km.s-1 4.8±o,6 94
200 km.s-1 O.Sdhl 3 37
Tableau 2.4: Comparaison entre les deux méthodes de détermination de vitesses radi
ales : Vr(rr) est la mesure raie à raie, Vr(cc) 1a. mesure par corrélation croisée.
Une étude attentive de ces spectres montre que le problème provient de la raie
de magnésium Mg II (4481 A). A la dispersion à laquelle nous travaillons, lorsqu:une
étoile tourne à une vitesse projetée sur l’axe de visée d’environ 100 km.s-1, l’ensemble
des raies du spectre se retrouvent trop élargies pour être mesurables, excepté, en ap
parence, la raie d’hydrogène Ii7 (4340 A) et celle de Mgll (4481 A). La vitesse radiale
alors mesurée se trouve être la moyenne entre les valeurs déterminées par ces deux seules
raies. Or il se trouve que 1a. raie de Mgll est « blendée » à cette vitesse de rotation
et donne une vitesse radiale décalée. Pour une étoile qui tourne à près de 200 km.s-1,
seule la raie d’hydrogène est encore mesurable : les vitesses radiales mesurées avec
cette seule raie ne diffèrent guère des valeurs obtenues par corrélation croisée.
En conclusion, on remarquera 1a. cohérence entre ces deux méthodes ainsi qu’avec les
valeurs de la littérature. La. méthode raie par raie a servi à mettre au point et à valider
la méthode par corrélation croisée. Cette dernière méthode ayant été automatisée, les
spectres ont pu être mesurés rapidement.
2.5 Bilan des sources de vitesses radiales
Dans le paragraphe précédent, nous avons évoqué le dépouillement des spectres du
Programme-Clé complémentaire à la mission Hipparcos. Par ailleurs, le programme
d'observation effectué au Marly à l'Observatoire de Haute Provence a permis d'obtenir
de nombreuses mesures de vitesses radiales d'étoiles de l’hémisphère nord.
Pour certaines autres étoiles de l'échantillon B5-F5 dont il est question dans ce
travail, la littérature fournit déjà des vitesses radiales. Elles sont répertoriées dans
deux catalogues de vitesses radiales : le WEB de Duflot (1995) (Compilations des
catalogues de Wilson, Evans, Batten) et celui de Barbier-Brossat (1996). Sur les 10715
étoiles de notre échantillon, 6019 ont une vitesse radiale provenant de l'une de ces
sources.
• Barbier-Brossat : 2108 étoiles :
• WEB : 3533 étoiles ;
• Programme-Clé ESO : 579 étoiles dont 203 n'avaient pas de valeur publiée ;
• Marly : 928 étoiles.
Certaines étoiles ont des mesures de vitesses radiales provenant de plusieurs de ces
sources. La valeur retenue finalement en est une moyenne pondérée. Les précisions sur
ces vitesses radiales varient de 1 à 5 km.s-1 selon la source.
Ces vitesses radiales ont été utilisées pour calculer les composantes U, V et W de 1a.
vitesse spatiale dans l’étude cinématique des étoiles A au chapitre 4.
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Annexe : Profil de spectres d’étoiles B5, F5 et K -
Liste des raies d’absorption
Selon la. température effective de l'étoile, son spectre revêt un aspect très différent.
Nous en avons dit deux mots précédemment. Sur la figure 2.5, nous voyons des spectres
typiques d’étoiles précoce, intermédiaire et tardive. On peut noter à 4341 A 1a. raie
d’hydrogène H7, et à 4481 A la raie du magnésium ionisé Mgll, très marquées sur le
spectre d'une étoile AO, s’estompant graduellement vers les étoiles plus froides.
Le tableau 2.5 reproduit les listes de raies établies pour 1a, détermination des vitesses
radiales. Les figures de la page précédente montrent que les spectres des étoiles AO
diffèrent suffisamment de ceux des A9 pour justifier l’existence de deux tables distinctes.
La troisième concerne des étoiles plus froides, F tardives G ou K, standards de vitesses
radiales.
Longueur d’onde
Figure 2.5: Spectre des étoiles : a) AOV (vsini = 25 km.s-1). b)F0V (vsin i. = 25 km.s-1)
et c) GOV (vsini = 30 km.s-1). Source : spectres synthétiques (Faraggiana, 1995)
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AO A 9 SVR
4215.524 Sr II 4210.352 Fe I 4222.215 Fe I
4227.434 Fe I 4213.650 Fe I 4231.026 Ni I
4233.167 Fe II 4215.524 Sr II 4238.395 Fe I
4235.942 Fe I 4217.551 Fe I 4239.848 Fe I
4242.3S0 Cr II 4219.410 Fe I 4245.359 Fe I
4247.434 Fe I 4222.219 Fe I 4246.837 Sc II
4250.125 Fe I 4250.440 Fe II 4250.130 Fe I
4250.790 Fe I 4254.346 Cr I 42S5.450 Fe I
4252.620 Cr II 4261.920 Cr II 4287.412 Ti I
4260.479 Fe I 4294.101 Ti II 4312.875 Ti II
4261.920 Cr II 4312.S61 Ti II 4318.659 Ca I
4271.159 Fe I 431S.652 Ca I 4327.917 Fe I
4271.764 Fe I 4340.468 H-y 4343.268 Fe I
4273.317 Fe II 4375.932 Fe I 4346.561 Fe I
4274.803 Cr I 4383.547 Fe I 4355.093 Ca I
4275.570 Cr II 4390.954 Fe I 4365.904 Fe I
4284.210 Cr II 4395.031 Ti II 4369.779 Fe I
4296.567 Fe II 4404.752 Fe I 4388.414 Fe I
4299.244 Fe I 4425.441 Ca I 4389.253 Fe I
4300.052 Ti II 4427.312 Fe I 4391.033 Ti 11
4301.92S Ti II 4447.722 Fe I 4398.020 Y II
4303.166 Fe II 4450.4S7 Ti II 4411.0S2 Ti II
4307.900 Ti II 4466.554 Fe I 4417.723 Ti II
4312.861 Ti II 4468.493 Ti II 441S.342 Ti II
4325.765 Fe I 4476.051 Fe I 4436.951 Fe I
4340.46S H-y 44S1.22S Mg II 4442.349 Fe I
4351.764 Fe II 4482.214 Fe I 4443.812 Ti II
4362.100 Ni II 4484.227 Fe I 4447.728 Fe I
43S3.547 Fe I 44S5.683 Fe I 4451.588 Mn I
43S5.381 Fe 11 4494.568 Fe I 4470.858 Ti II
4390.585 Mg II 4501.270 Ti II 4482.740 Ti I-Fe I
4394.057 Ti II
4395.031 Ti II
4399.767 Ti II
4404.752 Fe I
4415.125 Fe I
4416.817 Fe II
4417.71S Ti II
4443.S02 Ti II
4464.458 Ti II
4468.493 Ti II
4472.921 Fe II
4481.22S Mgll
44S9.1S5 Fe II
4491.401 Fe II
Tableau 2.5: Raies utilisées dans la mesure de la vitesse radiale selon le type spectral
d'une étoile de faible vitesse de rotation.
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Chapitre 3
Détermination des paramètres
fondamentaux à partir de la
photométrie de Strômgren
Les indices photométriques de Strômgren permettent d'obtenir des paramètres fon
damentaux caractéristiques d'une étoile (température effective, gravité de surface, mé-
tallicité, magnitude absolue). Dans ce paragraphe, nous allons décrire dans un premier
temps ce système photométrique puis les procédures permettant de corriger les indices
photométriques du rougissement interstellaire. Enfin, nous exposerons les méthodes de
détermination des paramètres fondamentaux à partir des indices dérougis de l’étoile :
sa température effective Tefr, sa gravité de surface logp et sa métallicité [Fe/H].
3.1 Le système photométrique de Strômgren
Le système photométrique uvby—3 développé par Strômgren(1966) et Crawford
(1975) est un système à bandes étroites bien adapté à 1a. détermination des paramètres
physiques fondamentaux des étoiles B. A et F. Il contient quatre bandes passantes
O O o o 1 A
1/(3500 A), c(4110 A), 6(4670 A) et t/(5470 A) ainsi que deux bandes centrées sur la
raie H3 : l’une étroite, f3t large de 30 A, l’autre, /?,, de largeur intermédiaire (150 A).
On définit les indices :
(b-y)
77?i = (v-b)-(b-y)
Ci = (//. — v) — (v — b)
3 = j3e- pi
Selon le type spectral, ces indices de couleur peuvent être des indicateurs de tem
pérature, de luminosité ou de métallicité. La photométrie de Strômgren permet une
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détermination de la magnitude absolue visuelle Mv à partir des indices (3 et c\.
Les indices (b — y)i, C\ et rri\ sont affectés par l’absorption interstellaire. On appelle
(b — y)o, c0 et ???0 les indices corrigés de l'absorption. Ils permettent de définir deux
indices supplémentaires introduits par Crawford (1975) :
Scq = cq — Cq(zams) (indicateur de luminosité) ;
Sm0 = m0 — m0^Hyades) (indicateur de métallicité) pour les étoiles plus froides que A3.
3.2 Dérougissement
3.2.1 Calibrations des procédures de dérougissement
Si E(b — y) est l'excès de couleur en (b — y), les indices dérougis sont définis par :
(b-y)o
m0
Cq
(b-y)o
Pour obtenir effectivement les paramètres physiques fondamentaux, il a fallu les
calibrer à partir des indices photométriques. Strômgren (1966) a défini trois groupes
uniquement sur des entières photométriques :
groupe précoce : la température effective est déterminée par l'indice c0 et 1a. lumi
nosité par p ;
groupe intermédiaire : pour ce groupe, p et c0 contiennent tous deux des indications
sur la température effective et la luminosité. Ces deux paramètres physiques
seront déterminés à partir de combinaisons linéaires des indices p et c0 ;
groupe tardif : P est un indicateur de température, alors que co permet de déterminer
la luminosité.
L’algorithme de Moon L'Y BY BETA (1985) affine la calibration puisqu'il rajoute
aux critères de Strômgren purement photométriques un classement en fonction du ty
pe spectral de l'étoile et de sa classe de luminosité. Il définit ainsi huit groupes pour
lesquels les procédures de dérougissement et de calcul des paramètres fondamentaux
sont définis :
= (b-y)-E(b
»h
= Ci —
E(b-y)
E(ci)
E(b — y)
E(b — y)
= (b — y) — E(b — y)
E(b - y)
groupe 1 : BO-AO III-Y 2.59 <
groupe 2 : BO-AO la 2.52 <
groupe 3 : BO-AO Ib 2.56 <
groupe 4 : BO-AO II 2.58 <
groupe 5 : A0-A3 III-V 2.87 <
groupe 6 : A3-FO III-V 2.71 <
groupe 7 : F1-G2 III-Y 2.60 <
groupe 8 : G2-M2 III-Y 0.20 <
3 < 2.88 -0.20 < c0 < 1.00
j3 < 2.59 -0.15 < c0 < 0.40
3 < 2.61 -0.10 < c0 < 0.50
3 < 2.63 -0.10 < c0 < 0.10
3 < 2.93 -0.10 < (6 — y)0 < 0.06
/3 < 2.88 0.05 < (6 - y)0 < 0.22
,3 < 2.72 0.22 < (6-y)0 < 0.39
??o < 0.76 0.39 < (b — y)0 < 1.00
L’attribution d’une étoile à un groupe donné se fait donc en fonction d'une double
considération photométrique et spectroscopique et peut être parfois ambiguë. De plus,
cette méthode oblige l’utilisateur à regarder une à une toutes les étoiles de son échan
tillon, ce qui est long et fastidieux.
Arenou (1993) a développé un logiciel de dérougissement entièrement automatique.
Les critères d'attribution des étoiles à un groupe sont encore les critères photométri
ques de Strômgren associés aux considérations spectroscopiques de Moon. Mais cet
algorithme traite les conflits entre groupes de façon très détaillée en s'appuyant, pour
les étoiles A et F, sur les travaux de Figueras et al. (1991). De plus, les cas particuliers
tels qu'un dérougissement trop négatif, une étoile particulière ou un conflit entre deux
critères de classement sont signalés par des « flags » . Arenou a intégré dans ce code une
détermination de la magnitude absolue à partir des indices photométriques en utilisant
des calibrations différentes suivant les groupes. Enfin, ce logiciel calcule une erreur sur
le dérougissement et la magnitude absolue M„ à partir des erreurs individuelles sur
les indices photométriques si elles existent, sinon en considérant une erreur standard
déterminée en maximisant les erreurs habituellement rencontrées dans 1a. littérature.
3.2.2 Dérougissement des étoiles B5-F5 d’Hipparcos
Les étoiles de notre échantillon ont des types spectraux entre B5 et F5. Comme
il a déjà été signalé, c’est une région délicate à plus d'un titre : ce sont les étoiles
pour lesquelles les raies de Balmer sont les plus fortes, il'existe beaucoup d’étoiles
présentant des anomalies d’abondance (Ap et Am) et enfin ces étoiles ont en moyenne
des vitesses de rotation élevées. Dans un premier temps, nous avons réduit notre étude
à un sous-échantillon de 284 étoiles du Programme-Clé ESO. Cet effectif relativement
restreint nous a permis d’utiliser le code UVBYBETA de Moon pour lequel nous avons
déterminé le groupe d’appartenance de chaque étoile « à 1a. main » . La comparaison
que nous exposons ci-après entre les résultats du dérougissement par la méthode de
Moon et par celle de Arenou nous a permis d’appliquer cette dernière, automatique,
aux étoiles B5-F5 du catalogue Hipparcos.
Dérougissement des étoiles du Programme-Clé
Le Programme-Clé contient 2S4 étoiles ayant une photométrie de Strômgren com
plète (b — y, mi, Ci et 3). Le code Arenou ne dérougit pas les étoiles dans les deux cas
suivants :
- les données d'origine semblent incorrectes,
- le groupe de dérougissement ne peut être déterminé ou l'excès de couleur E(b — y)
est incalculable.
Dans cinq autres cas, les données d'origine sont dérougies, mais un message est
transmis :
- les groupes de Strômgren et de Moon sont différents,
- les paramètres dérougis sont hors bornes,
- l'étoile est particulière,
- l’excèsjE(6— y) est trop négatif,
- l’itération de la procédure de dérougissement ne converge pas.
263 étoiles ont été dérougies sans message d'erreur par ces deux méthodes. On
compare sur la figure 3.1 (en haut), les indices de dérougissement E(b — y). En bas,
nous avons tracé Histogramme de la différence E(b — 2/)Arenou " £(& — y)Moon- On
obtient la valeur moyenne 0.000 ± 0.003. indiquant une très bonne concordance entre
les deux méthodes. On s'y attendait puisque Arenou reprend les critères de Moon, mais
cela nous permet de vérifier que l'automatisation du choix des groupes ne perturbe pas
les résultats. Le message indiquant une étoile particulière dans le dérougissement de
Arenou a été attribué 17 fois. Il s’agit toujours d’étoiles ayant un dérougissement trop
négatif, critère que l’on retrouve en dérougissant avec Moon. Enfin, 6 étoiles ont une
photométrie qui ne permet pas de les affecter à un groupe.
On est ainsi assuré que la méthode automatique développée par Arenou est cohérente
avec l’algorithme de Moon. On utilisera donc, dans ce qui suit, la première, plus rapide.
Dérougissement des étoiles d’Hipparcos
L’échantillon d’étoiles dont on s’occupe dans ce travail (étoiles B5 à F5 de mag
nitude apparente V < 7.5) comporte 10715 étoiles, dont 6013 ont une photométrie
complète. En cas de duplicité, on a. conservé dans l’échantillon uniquement les étoiles
pour lesquelles la photométrie de Strômgren et les données astrométriques du satel
lite concernaient le même objet. Les résultats du dérougissement s’établissent comme
suit 1 :
• 41 étoiles n'ont pu être affectées à un groupe (parmi elles, 1S sont doubles ou
suspectées doubles par Hipparcos),
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*La liste de ces étoile est donnée en Annexe.
E(b-y) Arenou
Figure 3.1: Comparaison de l'indice de dérougissement E(b — y) par la méthode de
Moon et par la méthode automatisée de Arenou.
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• S étoiles ont des résultats hors bornes des procédures de dérougissement (dont 3
doubles),
• 30 étoiles sont signalées comme étoiles particulières,
• 5933 étoiles (soit 98.7% de l'échantillon) ont été dérougies sans problème.
3.2.3 Choix de la parallaxe et de la magnitude absolue
Dans la première partie de ce travail, nous avons exposé l’obtention des magnitudes
absolues directement à partir des parallaxes d’Hipparcos. Nous venons de voir ci-
dessus que la photométrie de Strômgren permettait la détermination de ces mêmes
magnitudes absolues par un moyen indépendant. Dans ce paragraphe, nous allons
comparer les erreurs obtenues sur la magnitude absolue suivant ces deux méthodes
pour choisir, selon la magnitude apparente de l'étoile la méthode la plus précise.
otVk (9c)
Figure 3.2: Variation de l’erreur sur la magnitude absolue en fonction de l’erreur rel
ative sur la parallaxe. Les o représentent les erreurs sur les magnitudes absolues pho
tométriques alors que les -f représentent les erreurs sur les valeurs trigonométriques.
Sur la figure 3.2, on a tracé l’erreur sur la magnitude absolue en fonction de l’erreur
relative sur la parallaxe pour les magnitudes absolues photométrique et trigonométrique.
L erreur sur la magnitude absolue photométrique reste à peu près constante autour de
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Figure 3.3: Distribution des magnitudes absolues.
0m.3 et 0m.4 quelque soit Terreur relative sur 1a. parallaxe. On constate que jusqu’à
= 15% les valeurs trigonométriques sont meilleures. On les conservera seules pour
ces 2807 étoiles ainsi que pour les 6794 qui n’ont pas de magnitude absolue pho
tométrique. Pour 33 étoiles, on ne disposait pas de parallaxe trigonométrique. On
a alors utilisé 1a. magnitude absolue photométrique.
Pour les autres, soit 901 étoiles, on a calculé la. magnitude absolue en utilisant comme
parallaxe la. moyenne pondérée par l’erreur entre les deux valeurs (photométrique ç> et
trigonométrique) selon la formule suivante :
, 7r(trigo)
~ i 1
_ °n(trigo)
" ~ 1 I 1
r ~2
a ~(phi) aT:(trigo)
L’erreur est donnée par :
~ \ ~^r- T
\ ^~(tri go)
La distribution des magnitudes absolues de notre échantillon ainsi calculées est
représentée sur la figure 3.3.
Elle est centrée sur Mv = 0m.9 avec une dissymétrie vers les étoiles les plus brillantes
correspondant aux géantes et super-géantes.
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3.3 Calcul des paramètres fondamentaux Teff, logg
et [Fe/H]
La photométrie de Strômgren permet, nous Pavons vu, la détermination d’un in
dice Si??o caractéristique de la métallicité de l’étoile. Les indices de couleur dérougis de
l’étoile sont également, comme nous Pavons brièvement signalé plus haut, de bons indi
cateurs de température effective et de gravité de surface de l’étoile. Moon et Dworetski
(1985) ont calibré ces indices pour la détermination des paramètres fondamentaux Teff
et log g. Ils ont utilisé des étoiles B, A et F pour corriger empiriquement les modèles
de Relyea et Kurucz (1978) et de Schmidt (1979)2.
Moon & Dworetsky (1985) ont réalisé des grilles permettant de déterminer les tem
pératures effectives et les gravités de surface des étoiles à partir de la photométrie de
Strômgren. De nouvelles calibrations de la température effective (Balona 1994) et de
la gravité de surface [Napiwotski et al., 1993] ont été publiées depuis. Les calibrations
de Moon Sz Dworetsky ont été vérifiées à partir du profil de la raie de l'hydrogène H7
des spectres synthétiques de Kurucz par Faraggiana (1995). La photométrie de Strôm
gren ne permet pas de calculer la métallicité pour les étoiles plus chaudes que A3. On
attribuera alors à ces étoiles une métallicité solaire. Pour les étoiles plus tardives, des
calibrations de l’indice [Fe/H] ont été réalisées par Smalley (1993).
Mis à part une bonne connaissance de la physique de l’étoile (qui n’est pas l’objet
de ce travail), l’intérêt de l’obtention des températures effectives et des gravités de
surface est principalement la détermination de la masse et de l’âge de l’étoile à partir
de sa photométrie. C’est ce que nous exposons dans le paragraphe suivant.
3.4 Détermination des âges et des masses
La température effective et 1a. gravité de surface (ou la magnitude absolue) d’une
étoile nous permettent de la placer dans un diagramme de Hertzsprung-Russell (dia
gramme H-R). Le tracé de trajets évolutifs et d’isochrones dans ce même diagramme
(trajet d’une étoile d’une masse et d’une composition chimique données tout au long
de sa vie) nous conduira à l’obtention des masses et des âges de ces étoiles par inter
polation.
3.4.1 Trajets évolutifs
La. structure interne d’une étoile se modifie tout, au long de sa. vie. C’est grâce à la
modélisation de son évolution que l’on peut déterminer ces trajets évolutifs. De nom-
2Notons que ces grilles ne sont pas suffisament sensibles à la métallicité pour être utilisées pour
des étoiles Am.
38
breux « ingrédients » physiques sont utilisés pour décrire les processus physiques dans
les intérieurs stellaires (opacités, équations d'état, réactions nucléaires, processus hy
drodynamiques etc.) : leur connaissance permet d'estimer au mieux les trajets évolutifs
des étoiles selon leur masse et leur composition chimique initiales. Plusieurs modèles
existent, selon les « ingrédients » physiques utilisés (Van den Berg 1985, Maeder V
Meynet 1988, Castellani et ai. 1992, Schaller et ai. 1992, Claret 1992, Lebreton 1996,
Bressan 1993 (et Fagotto 1994a et 1994b)).
Code CESAM : Les trajets évolutifs que l'on a utilisés dans ce travail ont été cal
culés par Lebreton (1996) à partir du Code d'Evolution Stellaire Adaptatif et Modulaire
(CESAM) écrit par Morel (1993, 1997). La physique du plasma stellaire y est décrite en
utilisant les développements les plus récents. Lebreton a utilisé les opacités radiatives
OPAL (Iglesias. Rogers et Wilson, 1992) pour les températures supérieures à 10 000 K
environ. Aux environs de 10 000 K elles ont été soigneusement raccordées aux opacités
pour les basses températures de Alexander et Ferguson (1994) qui prennent en compte
des molécules. Les taux des réactions nucléaires sont ceux de Caughlan et Fowler
(1988). L’équation d'état est celle d’Eggleton, Faulkner et Flannery (1973); elle est
appropriée au domaine de masses étudié. La convection est traitée à l'aide de la théorie
de la longueur de mélange de Bohm-Vitense (1967). Le processus d’overshooting a été
pris en compte, selon Schaller et al. (1992) les coeurs convectifs des étoiles massives
s'étendent sur environ 0.2 échelles de hauteur de pression au-delà de la limite classique
de Schwarzschild.
Lebreton a supposé que la répartition des éléments lourds dans une étoile donnée
est la même que dans le Soleil. Celle-ci est donnée par Grevesse (1991) et a aussi
été utilisée par les auteurs cités ci-dessus pour leur calculs d'opacités. Dans le cas
du Soleil l'abondance en fraction de masse des métaux (Z) par rapport à l’abondance
en fraction de masse de l'hydrogène (X) vaut ( x )© - 0.0269 selon Grevesse (1991).
Pour les étoiles étudiées ici on connaît l'abondance relative en nombre du fer et de
l'hydrogène rapportée au rapport solaire qui est notée [FejH). On en déduit le rapport
(--) correspondant par la relation suivante:
r Fe
JT. log
(Z/X)
(Z/X)&
Lebreton a fixé les paramètres libres des modèles en s’appuyant sur les résultats de
la calibration solaire : elle s’est donné la contrainte qu’un modèle de Af© = 1.9S9.1033
g doit avoir atteint, à l'âge solaire supposé de 4.75 milliards d'années, la luminosité
et le rayon solaire observés (L = 3.846.1033 ergs, R = 6.9599.ÎO10 cm) à mieux que
10~4 près. Cette contrainte fixe la longueur de mélange à a = 1.6 échelles de hauteur
de pression et le contenu d’hélium initial du Soleil. Elle a utilisé la même valeur de a
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pour tous les modèles : d'après le travail de Fernandes et al. (1997) de modélisation de
systèmes binaires visuels la longueur de mélange reste très proche de la valeur solaire
dans un large domaine de métallicités et d'âges.
3.4.2 Isochrones
Pour une même composition chimique, les isochrones joignent, dans le diagramme
H-R, les points de même âge. Elles sont obtenues par interpolation entre les points de
stade évolutif équivalent des différents trajets évolutifs (donc de différentes masses).
Lorsque l’étoile quitte la séquence principale, les trajets évolutifs forment un « coude » ,
rendant délicate 1a. procédure d'interpolation. Le logiciel effectuant ce travail a été
réalisé par R. Asiain (1993) à l'Université de Barcelone en s’inspirant d’une méthode
de calcul d’isochrones à partir des trajets évolutifs développée par Maeder et Meynet
(1989). Ce code fonctionne avec des trajets évolutifs calculés à partir de différents
modèles (dont celui de Schaller et al. (1992)). J’y ai intégré les trajets évolutifs calculés
par Lebreton à partir de la modélisation des intérieurs stellaires du code CESAM décrits
plus hauts.
3.4.3 Prise en compte de la composition chimique de l’étoile.
Le trajet évolutif d’une étoile d'une masse donnée n'est pas tout à fait le même
selon que la métallicité de cette étoile est solaire ou pas. (voir fig. 3.4).
Pour certains modèles, nous disposons de tracés évolutifs à différentes métallicités :
ainsi, les modèles de Schaller pour lesquels on a un tracé à métallicité solaire, trois
tracés pour étoiles déficientes et un tracé pour les étoiles riches en métaux. Les modè
les de Lebreton donnent des tracés pour des métallicités Z prenant les valeurs 0.0033,
0.0055, 0.0190 (solaire) et enfin 0.0500 (voir tableau 3.1).
Des séquences d’évolution pour des masses de 0.8, 0.9, 1.0, 1.25, 1.5, 1.7, 2.0, 2.5, 3.0,
4.0, 5.0, 7.0, 9.0 et 12.0 masses solaires ont été calculées. Les stades évolutifs vont de
la séquence principale d’âge zéro (ZAMS) à la base de la branche des géantes. On a
considéré deux valeurs de [~f] :
• [-Z] = —0.57 correspondant à Z = 0.0055 et Y = 0.244;
• [—] = 0.00 correspondant à Z = 0.019 et Y = 0.287;
• [jf] = 0.54 correspondant à Z = 0.050 et Y = 0.367.
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Figure 3.4: Tracé évolutif d'une étoile de 3 M0 selon le modèle CESAM pour des
valeurs de Z de (1) 0.0033, (2) 0.0055 (3) 0.0190 (métallicité solaire) et (4) 0.0500.
Le programme de calcul d'âges et de masses prend en compte 1a, métallicité de l'étoi
le en interpolant entre les trajets évolutifs à différentes métallicités. Les étoiles pour
lesquelles la photométrie n’a pas fourni d’indice [Fe/H](soit les étoiles plus chaudes que
A3) seront supposées à métallicité solaire. La figure 3.5 représente la métallicité des
étoiles de notre échantillon.
3.4.4 Erreur sur la détermination des âges
Le calcul de l’erreur sur l'âge se fait à partir des erreurs individuelles sur la tem
pérature effective et 1a, magnitude absolue. Ces erreurs sont utilisées lors de tirages
par algorithme de Monte-Carlo pour déterminer l’erreur sur la masse et sur l’âge de
l’étoile (Asiain, 1997). Cette erreur dépend principalement de la position de l’étoile par
rapport à la ZAMS (Zéro Age Main Sequence : Séquence principale d’âge zéro) : plus
les étoiles se rapprochent de la ZAMS, moins 1a, détermination de l’âge est précise. En
effet, dans cette zone du diagramme les isochrones se rapprochent les unes des autres
jusqu'à se confondre. De même, l'âge est connu avec moins de précision lorsque l'étoile
est dans 1a. phase rapide correspondant à 1a. période où elle quitte la. séquence prin
cipale. Pour notre échantillon de 4SS6 étoiles, la, figure 3.6 représente la distribution
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Figure 3.5: Métallicité des étoiles de l'échantillon plus tardives que A3.
des erreurs relatives sur l'âge en pourcentage de l’âge : 83 % ont une erreur sur la
détermination de l’âge inférieure ou égale à 30% alors que 3 % ont une incertitude sur
Fâge supérieure à 100%.
De nombreuses études ont mis en évidence l’influence de 1a. rotation d’une étoile sur
elle-même sur sa. position dans le diagramme HR : une étoile qui tourne vite paraîtra
plus froide et plus lumineuse (Zorec, 1992).
Blasi (1996) a étudié l’influence de cette rotation sur la détermination des âges et des
masses. Si l’histogramme de la distribution des masses n’est pas modifié par la rotation
(le déplacement de l’étoile se fait quasiment parallèlement aux trajets évolutifs), en
revanche, la distribution des âges est significativement différente, l’erreur commise sur
l’âge pouvant aller jusqu’à 40 %.
3.4.5 Comparaison entre les modèles de Schaller et al. et de
Lebreton (code CESAM)
Le calcul de trajets évolutifs nécessite le choix de plusieurs « ingrédients » physiques
comme nous l'avons souligné dans le paragraphe 3.4.1. Différents modèles existent selon
les modèles d’opacité utilisés, les métallicités initiales... Dans ce travail, on a considéré
deux modèles : celui de Schaller et al. (1992) et celui de Lebreton (1995) calculé à
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Figure 3.6: Distribution des erreurs sur Fâge (en %)
partir du code CESAM.
Û dov masses opacités (Z)
Schaller 1.6 0.2 0.8 - 120 Rogers & Iglesias
(1992)
0.0010
0.0040
0.0080
0.0200 (solaire)
0.0400
Lebreton 1.6 0.2 si M > 1.25 M0
0.0 sinon
0.8 - 12 OPAL+Alexander 0.0055
0.0190 (solaire)
0.0500
Tableau 3.1: Caractéristiques des modèles évolutifs de Schaller et ai et de Lebreton.
a est le coefficient de longueur de mélange, dov le coefficient d’overshooting.
Le tableau 3.1 récapitule les principales caractéristiques de ces deux modèles.
Les différences majeures entre eux résident dans les opacités : Schaller et al.
utilisent une composition chimique solaire avec une valeur élevée en fer (Anders-
Grevesse 1989) alors que le modèle CESAM a été calculé à partir du mélange solaire
(Grevesse 1991) avec une valeur météoritique du fer. De plus, dans le code CESAM,
les tables d'opacités proviennent d'une version récente du modèle OPAL (Livermore).
Il existe encore d'autres différences, plus minimes, entre ces deux modèles ; pour une
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Figure 3.7: Comparaison des isochrones de Schaller et al. et de Lebreton.
étude plus approfondie, on pourra se reporter à Morel (1993).
Ces tracés sont comparés sur la figure 3.7 dans le plan (log Tefi, log L). On peut remar
quer qu'il n’y a pas de différence significative entre eux.
3.4.6 Bilan sur la détermination des âges
L’obtention des âges dépend fortement de la bonne détermination des paramètres
fondamentaux de l'étoile. Or ces paramètres peuvent être affectés par la binarité : les
observations du satellite Hipparcos ont révélé l'existence de nombreuses étoiles binaires.
C'est un problème très délicat à traiter, la différence de magnitude apparente entre les
deux composantes permettant de décider si l'on peut ou non ignorer le compagnon de
l’étoile visée. De plus, il faut savoir si toutes les données que l'on manipule concernent
le même objet : l’astrométrie Hipparcos, la photométrie Hipparcos, la photométrie de
Strômgren au sol, la spectrométrie ... Dans ce travail on a éliminé les étoiles doubles
répertoriées dans le catalogue Hipparcos (Perryman et al., 1997).
Sur les 10715 étoiles de notre échantillon B5-F5 à V<7.5, 6013 ont une photométrie
complète. Parmi elles, 5819 ont une température effective. Les trajets évolutifs de
Lebreton utilisés ici s’arrêtant à la sortie de la séquence principale, les 4886 étoiles
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pour lesquelles la température effective et la magnitude absolue permettront la déter
mination des âges sont de classe de luminosité IV ou V.
En coupant l’échantillon à V = 6.5, 244 étoiles sur 3660 n’ont pas de photométrie
complète, soit moins de 7%.
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Annexe : Etoiles B5-F5 de magnitude apparente inférieure à
7.5 (numéros HIP)
Étoiles n’ayant pu être dérougies :
124 328
6226 9487
21673 25045
32488 33854
43970 47758
53036 56708
76041 76666
81458 85923
89567 91112
104771 105269
112411
2756 2876
11737 13208
30793 32404
34330 37660
49164 49233
71742 73520
77029 80024
86266 88055
92161 96977
105382 111307
Etoiles pour lesquelles les paramètres dérougis sont hors bornes :
918S 3951
54053 109552
45182 52112
70282 77435
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Etoiles signalées comme particulières :
14736 11581 22034 22853
32349 34105 37232 42917
49125 49747 53379 63204
66806 67036 74066 77708
81136 81933 85333 94377
96302 107238 108257 112259
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Conclusion
Dans cette section, nous avons insisté sur les difficultés liées aux caractéristiques
des étoiles de type A (présence d'étoiles chimiquement particulières, vitesse de rotation
élevée) et décrit l'obtention et l'analyse de différents paramètres caractéristiques des
étoiles :
• parallaxes et mouvements propres à partir des observations du satellite Hippar-
cos;
• vitesses radiales à partir d'observations spectrométriques au sol. En particulier,
la détermination des vitesses radiales des étoiles du Programme-Clé à PESO ;
• Teff à partir de la photométrie de Stromgren ;
• My à partir des parallaxes trigonométriques ou de la photométrie ;
• âges et masses à partir des reff et My. Intégration des trajets évolutifs de Lebre-
ton (1996) pour différentes compositions chimiques et utilisation de ces trajets.
Nous avons désormais pour un échantillon de type spectral B5-F5 jusqu’à 1a. magnitude
apparente de 7.5 des données astrométriques et spectrométriques ayant une précision
et une complétude jamais atteintes jusqu’alors.
Dans la deuxième partie, nous allons utiliser toutes ces mesures de paramètres as-
trophysiques pour étudier d'une part 1a. cinématique des étoiles chaudes du voisinage
solaire, d autre part la Fonction de Masse Initiale sur l'intervalle de masse de 1.2 à 4
Mq environ.
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Deuxième partie
/
Etude des étoiles chaudes du
voisinage solaire
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Chapitre 4
A
Etude cinématique des étoiles
chaudes du voisinage solaire
Notre Galaxie est un système dynamique animé d’un mouvement de rotation dif
férentielle 0O autour de son centre. Les étoiles du disque se forment dans des nuages
de gaz en rotation autour du centre galactique. Un groupe d'étoiles issues d’un même
nuage de gaz possède à la formation des caractéristiques cinématiques communes, celles
du nuage dont elles sont issues. Les étoiles du disque, plutôt jeunes, ont des orbites
quasiment circulaires. Cependant, au cours du temps, ces étoiles vont se mélanger aux
autres étoiles du champ, jusqu'à ce que les données d’observation ne permettent plus de
détecter une origine spatiale et temporelle commune. On considère généralement que
les étoiles sont bien mélangées au bout d’une année galactique, soit 2.10s ans (Wielen
1977, Palous et Piskunov 1985).
On définit le Local Standard of Rest (LSR), trièdre indirect dont l'origine est au
voisinage solaire, et décrit une orbite autour du centre galactique avec une vitesse
Oo- Ses trois axes pointent respectivement vers l'anti-centre galactique, le sens de
rotation et le Pôle Nord galactique. Dans ce qui suit, on considérera le trièdre direct
dont le premier axe pointe vers le centre galactique ; de plus, on prendra la rotation
différentielle Oo = 220 km.s-1 au voisinage solaire.
On définit alors (u,v,w) composantes de la vitesse d'une étoile par rapport au LSR
(vitesse particulière) et (U,V.W) ses composantes par rapport au Soleil. On peut
écrire :
U = U — Uq
V = V — Vq
W = 10 — Wq
où u®, Vq et Wq sont, les composantes de la vitesse particulière du Soleil. Notons que
— U et —IV correspondent aux vitesses particulières du Soleil u.® et Wq respectivement,
tandis que —V diffère de u®. C’est le courant asymétrique [Mihalas Sz Binnev, 1981].
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Dans le cas d'un échantillon d'étoiles homogène, on définit le mouvement du Soleil
par rapport à ce groupe comme l'opposé de sa vitesse moyenne :
(U&,v@,we) = (-U, -v,-W)
La distribution des vitesses corrigées du mouvement solaire d’un groupe d'étoiles
est bien représentée par des gaussiennes pour chaque composante, de dispersions au,
av et a\v. On observe que 1a. dispersion des vitesses augmente avec l'âge. Ainsi, le
tableau 4.1 donne les valeurs moyennes de ces dispersions en fonction du type spectral
(les étoiles plus chaudes étant en moyenne plus jeunes que les plus tardives).
TS <?u av aw
AO 15 9 9
Ad 20 9 9
FO 24 13 10
Fd 27 17 17
Tableau 4.1: Dispersion des vitesses (en km.s x) des étoiles A0-F5 (Mihalas Sz Binney,
1981).
Si l’on considère que notre Galaxie est un système à symétrie axiale dans un état
d'équilibre, et si l'on considère que les étoiles sont distribuées de façon aléatoire sur
leur orbite, on s’attend, pour des raisons de symétrie, à ce que l'ellipsoïde des vitesses
des étoiles de demi-grands-axes au, oy, et aw, pointe vers le centre galactique. Or, on
constate que l’angle que fait le demi-grand axe de cet ellipsoïde avec la direction du
centre galactique, appelé déviation du vertex, diminue avec l'âge des étoiles. 11 est donc
vraisemblablement lié à la dynamique locale du milieu interstellaire au moment de la
formation des étoiles. Il peut-être une manifestation du champ de vitesse du gaz dans
un bras spiral proche du Soleil, ou d’une distribution spatiale initiale d’étoiles nou
vellement formées dans le voisinage solaire (Becker Sz Contopoulos, 1970). Une autre
explication avancée pour expliquer la déviation du vertex est l’existence de courants
d'étoiles (Palous & Hauk, 1986).
Groupes d’Eggen : Découverts par Proctor (1869) et confirmés par, entre autres,
Kapteyn et Eddington, les courants d'étoiles, ou « moving groups » regroupent des
étoiles séparées en distance, qui ont cependant des caractéristiques cinématiques com
munes. Depuis 1963, Eggen a beaucoup travaillé sur le problème de ces courants d'étoi
les désormais appellés communément « groupes d’Eggen » : en 1963, il a étudié un
catalogue de vitesses spatiales de 750 étoiles plus tardives que BS, d’indice de couleur
B — V < 0m.3 et de magnitude visuelle plus brillante que 5m.5. Il a ainsi mis en évi
dence six groupes de propriétés cinématiques particulières, proches de celles de certains
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amas ouverts du voisinage solaire, bien que n'étant pas proches dans l’espace. Ils les a
appelés super-amas des Hyades, des Pléiades... Ces groupes ont par la suite fait l'objet
d’un bon nombre de publications, notamment concernant l’identification des étoiles
membres de ces super-amas : Ogorodnikov & Latyshev (196S), Palous et al. (1977),
Eggen (1991, 1992a,1992b,1992c), Méndez et. al. (1992)...
En 1990, Cornez et al. ont étudié la distribution des vitesses particulières d'étoiles
(B5-F5)V et ont montré, en utilisant l’algorithme SEM [Celeux & Diebolt, 1986] de
décomposition en mélange de gaussiennes, que la distribution des vitesses pouvait être
considérée comme un mélange de distributions gaussiennes de faibles dispersions. Ils
ont estimé des âges moyens en fonction du type spectral des étoiles et ont comparé
les composantes U et V des vitesses des groupes trouvés ainsi que leur âge moyen aux
caractéristiques des amas proches du voisinage solaire. En conclusion, ils ont suggéré
que ces groupes correspondent à des bouffées de formation d'étoiles qui ont formé les
amas.
Enfin, Chen et al. (1996) ont utilisé une méthode par estimation multivariée non pa
ramétrique pour séparer les courants dans un échantillon d’étoiles ayant toutes un âge
individuel provenant de la photométrie de Strômgren et des positions, mouvements
propres et vitesses radiales pricipalement issus du catalogue d’entrée d'Ifipparcos.
Comme décrit dans la première partie, nous disposons aujourd'hui d’âges individu
els, de données astrométriques très complètes et précises grâce au satellite Hipparcos, et
de nouvelles mesures de vitesses radiales avec lesquelles nous allons pouvoir reprendre
cette étude.
4.1 Échantillon définitif
Pour réaliser ce travail, nous avons utilisé toutes les étoiles de notre échantillon
possédant des données cinématiques et un âge. Ainsi sur les 10715 étoiles B5-F5 plus
brillantes que V = 7.5, 3695 possèdent des paramètres astrométriques Hipparcos et une
mesure de la vitesse radiale ainsi qu'une détermination de l’âge. On a supprimé de cet
échantillon les étoiles appartenant à un amas (173 étoiles), celles qui étaient doubles
ou suspectées doubles par Hipparcos (812 étoiles), et les étoiles Ap pour lesquelles la
détermination de l'âge n'est pas fiable. Enfin, les étoiles dont le logarithme de l'âge
était inférieur à 7.5 ont elles aussi été éliminées de l’échantillon. On a calculé pour les
2688 étoiles restantes les composantes U, V, W de 1a. vitesse des étoiles à partir des
parallaxes, mouvements propres et vitesses radiales, à l’aide d’un logiciel développé
par L. Meillon (1996) qui applique un calcul de propagation d’erreurs à partir des
coefficients de corrélation entre les paramètres mesurés par Hipparcos.
Ces vitesses sont corrigées de la rotation galactique. On supprime alors de l’échantillon
les étoiles dont la vitesse spatiale
v,p. = \j(U - Üô?+ (V - vëŸ+ (iv iy0)2
00
est supérieure à 65 km/s correspondant à la limite généralement admise pour les
étoiles du disque.
En ajoutant à ces trois composantes de la vitesse, U, V et W, l’âge individuel
obtenu comme décrit dans la première partie de ce travail, l'échantillon final contient
2578 étoiles.
La figure 4.1 représente les distributions des vitesses U, V et W de toutes les étoiles.
Le tableau 4.2 donne les composantes du vecteur vitesse et les dispersions correspon
dantes pour les 2578 étoiles de l’échantillon. De plus, on y a regroupé ces mêmes
caractéristiques par tranches d'âge (r).
logr N U (km s x)
ou
V (km s 1 )
<?v
W (km s"1)
cr\v
7.5 à 9.7 2578 — 11.7±0.4 — 11.5±o,3 — 7.1±0.2
17.0±o,3 11.9±o,2 8.0±o,i
< 8.2 500 — 12.5±o.s — 15.2±o,5 —6.9±o.3
9.9±o.3 10.8±o,3 6.3±0.2
8.2 à 8.5 476 — 13.4±o.e — 13.4±o,5 — 7.1±0.3
13.1±o,4 1 0.0 ±0.3 6.5±o,2
8.5 à 8.7 510 —8.3±o,8 — 9.1±0.5 — 6.7±o.3
16.9±o,5 10.9±o,4 6.9±o,2
8.7 à. 8.9 410 — 11.7±o.9 —8.5±o,6 — 7.5±o,4
19.0±o.t 12.3±o,4 9.0±0.3
> 8.9 682 — 12.5±o,8 — 11.2±o,5 — 7.3±o,4
21.4±o.e 13.3±o.4 10.0±O,3
Tableau 4.2: Caractéristiques cinématiques de l’échantillon total par tranches d’âge.
On remarque que les composantes de 1a. vitesse de l'échantillon sont cohérentes avec
les valeurs prévues pour ce type d'étoiles (voir table 4.1). On contrôle que l’on a bien
en général la relation
(Jjj > (Jy > (7\y
caractéristique des étoiles du disque.
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On vérifie que la dispersion des vitesses augmente avec l’âge comme on s’y at
tendait. De plus, les composantes de 1a. vitesse moyenne sont à peu près constantes,
avec toutefois une variation notable dans les valeurs de U et V dans l'intervalle d'âçes
compris entre S.5 et 8.7 en logarithme. Cela dénote la présence du super-amas de Sirius
dont la valeur typique de U (autour de 10 km.s~l) fait varier sensiblement U.
Figure 4.1: Composantes U, V, et W des vitesses de Féchantillon complet de 2578
étoiles.
4.2 Méthode et identification des groupes
Eggen (1984, 1985) a identifié les étoiles des super-amas à partir de 1a. coïncidence
des vitesses spatiales à ± 4.5 km s-1 près. Casertano et al. (1993) ont remarqué que si
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on ajoute à la dispersion de vitesse des super-amas (de l'ordre de 3 à 5 km s""1) l'erreur
de mesure sur les vitesses calculées, la compilation de Eggen devient incomplète. Nous
allons considérer le champ de vitesses comme un mélange de distributions gaussiennes.
Les distributions correspondant aux groupes auront des dispersions de vitesse faibles
(5 km s-1 environ).
Le travail d'identification des groupes a été réalisé à Laide du logiciel SEMMUL
(Stochastique, Estimation, Maximisation, MULtidimensionnel), programme de recon
naissance de mélange gaussien développé par Celeux et Diebolt (1986) appliquant 1a,
méthode du maximum de vraisemblance. On dispose de quatre variables discrimi
nantes : U, V, W et logr, r étant l'âge des étoiles. L'algorithme détermine le nombre
de populations gaussiennes contenues dans notre mélange, et pour chacune, les valeurs
moyennes et leurs dispersions, ainsi que le pourcentage de la population totale ap
partenant à ce groupe. Les erreurs sur chacune des variables sont prises en compte
[Arenou, 1993].
Cette méthode présente de nombreux avantages :
• les tirages sont indépendants des conditions initiales,
• il n’existe pas de risque de convergence vers un point singulier,
• on n’a pas besoin de connaître le nombre de composants a priori.
SEMMUL considère que les erreurs se distribuent de façon gaussienne autour de la
valeur correspondante. Si on peut considérer que c'est une hypothèse acceptable pour
les trois composantes de la vitesse, en revanche, c’est, plus discutable pour les âges.
Nous allons néanmoins l’utiliser ainsi dans un premier temps.
Le logiciel demande qu'on lui indique à l’avance le nombre de composants que l’on
s’attend à trouver. Il s’agira en fait d’un majorant, qui lui servira de point de départ,
certains composants pouvant disparaître en cours de calcul. Nous avons effectué une
cinquantaine de tirages en supposant un nombre maximum de 6, 7 puis 8 composants.
Les résultats présentés sont une compilation de tous ces tirages. Le tableau 4.3 récapit
ule pour chaque groupe identifié par SEMMUL, les valeurs moyennes des composantes
des vitesses et de l’âge et le pourcentage moyen d'étoiles affectées à ce groupe dans
tous ces tirages.
Le groupe 7 contient, apparemment les étoiles de champ1. Les dispersions de vitesses
atteignent des valeurs caractéristiques des étoiles entre B5 et F5.
Les autres groupes, en revanche ont des dispersions au, ay et a\y très faibles suggérant
l’existence de ces groupes.
xCe qu’on appellera ici « étoiles de champ » sont les étoiles n’ayant été affectées à aucun courant
d'étoiles.
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(U, V, W) en km s 1
(au, ay. a\v)
logr nombre d'étoiles (%)
1 ( — 16.8±o.6; — 10.3±o.e; —6.5±o.3.) 8.0 6.4±3.4
(7.2±cm;7.6±cm; 4.2±o.2) (0.2)
2 (—9.7±o.?.;—23.9±o,3;—5.5±o.s) 8.2 13.8*5.2
(6.4±o,3;4.6±o,2;4.4±o.2) (0.2)
3 ( —9.7±o.3.; —6.0±o,2;—8.4±o.s) 8.5 8.2*5.2
(4.4±o,2;3.1±o,2; 6.3±o.s) (0.2)
4 (—26.5±<m;—14.5±o.3;—5.3±cm) 8.6 10.3 ±3.5
(6.4±o.3;4.8±o.2;6.7±o.s) (0.3)
5 (10.0±cm;2.8±o.3; — 7.0 ±0.3) 8.73 15.1 ±2.3
(7.5±o.s;5.2±o.2;6.5±o.2) (0.2)
6 (—37.4±cm;—15.2±(m;—7.9±o.s) 8.9 7.7±3.7
(6.0±o.s;5.2±o.3;7.6±o4) 0.2
7 ( — 10.9±o.e; —12.4±o,4;—8.0±o.s) 8.8 38.5±12.9
(16.9±o.4;13.4±o.3;10.2±o,2) (0.4)
Tableau 4.3: Groupes trouvés par séparation de gaussiennes sur tout l’échantillon. Les
variables discriminantes sont (U, V, W, logr) et l'effectif total de 2578 étoiles.
On a représenté sur la figure 4.2, en haut la distribution des étoiles appartenant
aux groupes à faible dispersion dans le plan (U,V). On y voit clairement se détacher les
groupes 2, 3 et 5 ; Les groupes 1, 4 et 6 s’étendent sur un grand intervalle de U pour
une valeur de V presque constante. La lecture du tableau 4.3 nous apprend que ces 3
groupes ont des âges respectivement de 8.0, 8.6 et 8.9 (en logarithme). On peut donc
penser que l’observation du plan (U, logt) pourra les séparer. C’est ce que l’on peut
vérifier sur le graphique du bas de la même figure bien que les groupes 1 et 4 restent
proches.
Bien sûr, une visualisation directe dans l’espace (U, V, log r) permettrait de repérer
ces groupes beaucoup plus aisément. C’est pourquoi nous allons nous intéresser à
l’Analyse en Composantes Principales (ACP) qui permet de réduire l'espace des vari
ables en créant de nouveaux axes, combinaison des anciens.
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N=1548
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Figure 4.2: Représentation des étoiles appartenant aux groupes d'Eggen dans le plan
(U,V) (en haut), et dans le plan (U. logr) (en bas).
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Le traitement des données par ACP permet de réaliser (figure 4.3) qu'un premier
axe (représentant 39 % de la variance) se forme principalement sur les composantes U
et V alors que le deuxième (27 c7o de la variance) est généré par l’âge et par U. Une
première diagonale est formée par U et W, alors qu'une deuxième est générée par l’âge.
Les variables U et V apparaissent corrélées (p = 0.4S) ainsi que V et logr (p = 0.32).
Un agrandissement montre que le groupe 5 est fortement représenté sur le premier
axe. Le groupe 6 est quant à lui représenté essentiellement sur le deuxième axe. De
plus, les groupes 4 et 6, se trouvent dans la direction de la première diagonale, générée
par U et W. Enfin le groupe 2 se trouve suivant la deuxième diagonale, sur laquelle
Lâge est bien représenté.
Comparaison aux amas ouverts du voisinage solaire : Si Ton étudie la liste des
amas ouverts du voisinage solaire (tableau 4.4), on remarque que NGC2451, IC2602,
a Per et les Pléiades ont une cinématique proche de celle des groupes 1 et 2, alors que
IC2391 rappellent le groupe 4. Le groupe 5 est bien identifié à UMa et le 6 aux amas
des Hyades et de Praesepe.
Comparaison aux super-amas d’Eggen : Le tableau 4.5 récapitule les valeurs
moyennes des vitesses U, V et W des super-amas d’après différents auteurs.
Eggen a noté que les étoiles des super-amas peuvent présenter des âges assez dif
férents : dans le groupe des Pléiades, l’éventail des âges s'étend de quelques 106 ans
à quelques 10s ans (Eggen. 1992a). Dans IC2391, Sirius et les Hyades, il a observé
plusieurs groupes en âge : 7.7 et 8.4 en logarithme pour IC2391 (Eggen, 1991), 8.8 et
9.0 dans le cas de Sirius (Eggen. 1992c) et environ 8.6, 8.8 et 8.9 dans le cas des Llvades
(Eggen, 1992d).
Coupure en âge : Nous allons partager notre échantillon en tranches d'âge. Outre
l’avantage de réduire l'espace des variables, et celui de pouvoir vérifier les résultats
obtenus avec une hypothèse de distribution gaussienne de l'âge, un tel travail va nous
permettre de confirmer ou infirmer l'éventuelle « dispersion » en âge des étoiles des
super-amas.
Les âges auxquels ont été effectuées les coupures ont été choisis de manière à ne pas
« couper en deux » un groupe identifié précédemment. Bien sûr, on ne pourra éviter
l’élimination de quelques étoiles marginales appartenant aux queues de distribution.
On a utilisé à nouveau l'algorithme SEMMUL pour séparer les groupes dans chacune
de ces tranches, mais cette fois, les variables discriminantes n’étaient plus que les trois
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Figure 4.3: Analyse en Composantes Principales : projection de l’échantillon d'étoiles
B5-F5 suivant les deux premiers axes.
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Figure 4.4: Zoom
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0.0
log âge Amas U
(km s-1 )
V
(km s-1 )
W
(km s-1 )
7.6 NGC2451
IC2602
— 15.1 ±2.1
— 0. 1 ±1.8
— 19.7±i.2
—25.7±i.i
—16.5±2 -
— 1 .4 ± 1.8
7.7 a Per
BL1
— 10.S±1.4
— 17.0±2.8
—20.5±2.o
— 11.3±2.i
— 0. 1 ±2.2
—9.2±i.i
7.9 Pléiades — 5.8±1.3 —24.0±2.o — 12.4±2.o
8.4 IC2391 — 1S.3±2.i — 13.5±o,8 —5.9±2.i
8.5 U Ma T14.5 ±o.8 +2.5±o.6 —8.5±o,9
8.6 Coma Ber — 1.8±i.i —8.2±i,i — 0.7±O6
8.8 Hyades
Praesepe
—44.4±o.8
—37.1 ±i .6
— 1 l .0±1.0
—23.5±2.4
— 5.0±l-3
-7.0±1-
Tableau 4.4: Age et composantes de la vitesse d'amas plus proches que 250 pc (d'après
Gomez et al.. 1990).
composantes de la vitesse. Un premier ensemble contenant les étoiles de log r < 8.3
a été choisi pour étudier les groupes 1 et 2 ; un autre de log r > 8.8 devrait mettre
en évidence le groupe 6. Enfin, les étoiles d'âge intermédiaire sont regroupées dans un
dernier ensemble pour étudier les groupes 3, 4 et 5. Pour chaque tranche d’âge, on
a effectué 50 tirages par le logiciel SEMMUL. Les résultats des tirages sont regroupés
dans le tableau 4.6 et la figure 4.5 montre dans le plan (U,V) la position des étoiles
trouvées comme appartenant aux groupes et au champ, par intervalles d’âge.
Pour les étoiles plus jeunes que logr = 8.3, on obtient 2 courants d’étoiles. En
comparant avec les résultats sur tout l'échantillon (tableau 4.3) on reconnaît dans la
cinématique des deux premiers groupes (A et B) de cet intervalle, les groupes 2 et
1 obtenus précédemment. Les âges moyens sont compatibles entre eux si l’on tient
compte des barres d’erreurs. D'autre part, le nombre d’étoiles appartenant à chacun
de ces deux groupes est de 527 étoiles dans un cas et de 521 dans l'autre, en très bon
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Figure 4.5: Position des étoiles des groupes du tableau et du champ dans le plan (U,V),
par tranches d’âge : en haut logr < 8.3 (en vert gr. A, en rouge gr. B ; au centre 8.3
< logT < 8.8 (en bleu fonçé gr. C, en bleu clair gr. D, en rouge, gr. E, en vert gr. F);
en bas : 8.8 < logr (en rouge, gr. E’,en vert gr. F’). Les étoiles de champ sont en noir.
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Pléiades : (-11-6, -20.7. -10.4)[Eggen, 1992a]
(-10.0, -19.0. -8.1)[Chen, 1996]
IC2391 : (-22.4, -17.5. -9.4) [Eggen, 1991]
(-15.9, -13.1, -4.5) [Chen, 1996]
Sirius : (11.1, 3.3, -8.2) [Paloüs & Hauck, 1986]
(14.9 , 1.3, -11.2) [Eggen, 1992c]
(13.0 , 3.2, -7.5) [Chen, 1996]
Hyades : (-41.3, -20.9, -5.8) [Bubenicek et al., 1985]
(-40.0, -17.0, -2.0) [Eggen, 1992b]
(-44.4, -17.8, -1.5) [Chen, 1996]
Tableau 4.5: Composantes de la vitesse moyenne des super-amas en km.s 1
accord. Le groupe A correspond bien au vecteur vitesse et à l'âge du groupe habituelle
ment identifié comme le super-amas des Pléiades.
Dans l'intervalle d’âge intermédiaire, on a obtenu quatre courants d'étoiles et dans
celui des étoiles plus vieilles on en a trouvé trois. On identifie aisément les groupes
E et E’ au super-amas de Sirius en raison des composantes U et V de sa vitesse très
différentes des valeurs moyennes de cet échantillon. Pour reprendre 1a. dénomination
traditionnelle des super-amas par analogie avec les amas ouverts dont ils ont les car
actéristiques cinématiques, il conviendrait de parler du super-amas de UMa, Sirius
n’étant qu’une étoile de ce courant. Sa duplicité l'a d’ailleurs fait exclure de notre
échantillon. Par curiosité, on peut noter son vecteur vitesse ( 14.4, -0.4, -11.5), sachant
que les paramètres astrométriques déterminés par le satellite concernent le centre de
masse des deux étoiles.
Ces deux groupes ont un âge moyen de 8.6 et 9.0 en logarithme en très bon accord
avec les résultats d'Eggen cités plus haut.
On reconnaît aisément les Hyades dans les groupes F et F’ grâce à la composante U
(-36.7 knr/s) très caractéristique et à son âge avancé. Les âges moyens de ces groupes
sont de 8.7 et 9.0 en logarithme, à nouveau en excellent accord avec les résultats
d’Eggen.
Remarquons que les effectifs des groupes E et E’ d'une part et F et F’ d'autre part
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intervalle en âge
(U, V, W)
(au, gv, gw)
effectif
(U, V, W)
(gu, crv,G\v)
logr
log r < 8.3 A: ( — 10.1±o.4;—23.2*0.3;—5.3 ±0.3)
(5.9±o.3;5.1*0.254.2*0.2)
8.0 38.87c
(—T2.7±(m;—14.8±o,4;—6.9±o.s)
(10.9±o.3; 10.6*0.356.4*0.2)
B: ( — 16.3*0.5; —7.8*0.45—7.6±o.4)
(8.5±o.4 ;5.8*0.316.8*0.3)
8.0 44.3%
N = 634 Ch: (—9.0±i.s; —13.9*1.4;—8.5±o.s)
(19.2±i.3;15.0±i.o;8.3±o6)
8.0 16.9%
8.3 < log r < 8.8 C: ( —17.7±o.6 ; —21.5*0.3;—4.8±o.3)
(10.1 ±0.4 ;5.1*0.255.3*0.2)
8.5 23.3%
D: ( —12.5*0.5;—6.2*0.2;—8.3±o.4)
(7.4±o.3;3.5±o2;6.2±o.3)
8.5 23.5%
( — 10.5±o,5; — 10.0±o.4; — 6.9 ±0.2)
(16.2±o.4;1 l.l±o.s;7.0*0.2)
E: (10.5±o.5;2.5±o.3; — 6.8±o.4)
( 7.4±o.4 ;5. l±o.2 56.3*0.3)
8.6 21.57c
F: (—34.6*0.5; —T2.8±o.6; —10.3±o.7)
(3.8±o.4 ;4.5±o.4;5.4±o.5)
8.7 5.2%
N = 1044 Ch: ( —14.5* 1.1; —12.8*0.8; —7.2±o.e)
(17.3*0.8; 12.3±o.6;9.5±o,4)
8.6 26.5%
> 8.8 E‘: (6.8±o.8;4.2±o.4;—4.9±o.e)
( 11.2±o.e;5.0±o.3;8.8±o.5)
9.0 21.07c
(—12.5*0.?;—10.9±o.4;—7.4 ±0.3)
(20.9±o.s;13.1±o.3;9.9*0.2)
F': (—36.7*0.6; —16.4*0.3; —5.3±o.e)
(8.4 *0.4 ;4.5±o.2;8.3±o.4)
9.0 21.97c
N = 900 Ch: ( — 10.6*0.8;—14.7*0.6; —9.3 ±0.5)
(17.9±o.e; 13.2*0.4; 10.5*0.3)
9.1 57.1%
Tableau 4.6: Groupes trouvés par séparation de gaussiennes par intervalles d'âges, les vari
ables discriminantes étant U, V et W. Ch représente les étoiles de champ (la dispersion
moyenne de logr est de 0.2 en moyenne).
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sont tout à fait cohérents avec ceux des groupes 5 et 6 cle l’étude précédente.
Quant au groupe C , ilest proche de IC2391 bien que la. composante V soit plus
élevée. Cela peut être dû à un mélange avec des étoiles des Pléiades : Eggen (1992a)
trouve pour ce super-amas des âges pouvant aller jusqu’à 6.ICC ans.
Le groupe D, représentant 23.5 % des étoiles de cette tranche d’âge, a un vecteur vitesse
moyen (-12.5; 6.2; -8.3). On reconnaît là le groupe 3 du tableau 4.3, l'âge moyen étant
cohérent. L’effectif est légèrement plus important ici que précédemment (266 étoiles
contre 191), mais reste du même ordre. Le groupe D peut-être rapproché de Coma
Ber.
Les groupes trouvés dans ce travail permettent de confirmer les super-amas des
Pléiades, de IC2391, de Sirius et des Hyades. Bien sûr, il convient de vérifier que
ces résultats ne reflètent pas tout simplement la présence des amas : rappelons que
nous avons, lors de la constitution de l’échantillon, éliminé toute étoile connue comme
étoile d’amas. Nous avons tout de même tenu à vérifier ce point : la figure 4.6 montre
la distribution dans le ciel des étoiles attribuées à des courants.
Les centres des amas correspondants sont indiqués par des croix. On constate qu’il n’y
a aucune concentration de nos étoiles autour de ces amas.
Les centres des amas correspondants sont indiqués par des croix. On constate qu’il
n’y a aucune concentration de nos étoiles autour de ces amas. Finalement nos résultats
confirment 1a. « dispersion » en âge des étoiles des super-amas.
4.3 Le mouvement solaire
Dans notre étude nous avons identifié des étoiles de champ. La figure 4.7 représente
les histogrammes des composantes U, V et W de 1a. vitesse pour ces étoiles.
Nous avons obtenu les valeurs moyennes de ( — ll.ôio.e; —14.1 ±0.5; — 8.6±cm) pour les
composantes de la vitesse et (18.0±o.q 13.2±o.?.; 10.0±o.s) pour leurs dispersions.
On a constaté dans le tableau 4.6 que si près de 83 % des étoiles d’âge logr < 8.3
étaient affectées à un groupe, en revanche, elles n'étaient que 75 % dans le groupe
d'âge intermédiaire et 43 % chez les plus vieilles. L'histogramme des âges représenté
sur la figure 4.8 illustre bien ces chiffres : on peut y comparer les âges des étoiles du
champ (en pointillés) avec ceux de l’échantillon total.
La détermination de la, vitesse du Soleil, ne peut-être valable que sur un échantillon
bien mélangé où la distribution des vitesses n’est pas affectée par des mouvements
d’ensemble. C'est le cas de nos étoiles de champ. Nous avons obtenu :
(Uq.Vq.Wq) = (11.5±0.6,14.1±0.5, S.6±0.4)km.s-1
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Figure 4.6: Position dans le plan(l,b) des étoiles appartenant aux super-amas. La
position du centre des amas est indiquée par une grande croix : les Pléiades et a Per
en haut, IC2391 et Sirius au centre, Praesepe et les Hyades en bas.
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Figure 4.7: Histogramme des vitesses des étoiles de champ
Delhaye (1965) estimait ce mouvement à (9, 12, 7) km.s-1. Plus récemment, Chen
et al. (1996) ont obtenu (13.4± 0.4, ll.l±o.3, 6.9± 0.2) km.s”1 et ont discuté 1a. valeur
élevée obtenue pour U : les études récentes en ont donné une estimation supérieure à
celle de Delhaye et nous confirmons cette tendance. Cependant, notre valeur de 11.5
±0.6 km.s-1, en accord avec Kuijken k. Tremaine (1991) qui trouvent 11.4± 1.0 km.s-1
reste significativement inférieure à celle de Chen et al. (13.4± 0.4 km.s-1) et de Shuter
Sz Goulet (1983) (14± 2 km.s-1)
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Figure 4.S: Histogramme des âges des étoiles de champ
4.4 Conclusion
La. détermination précise de la cinématique grâce aux mesures du satellite Hipparcos
et aux mesures complémentaires au sol pour un échantillon nombreux d'étoiles a per
mis d'étudier la structure très particulière du champ de vitesse des étoiles chaudes du
voisinage solaire. Nous n'avons pas seulement identifié les différents courants d'étoiles
mais aussi confirmé l’existence d'un certain éventail d'âges dans les différents super-
amas.
Une des hypothèses fréquemment invoquée pour expliquer les super-amas d’étoiles est
que les étoiles se sont formées en même temps que les amas et évaporées plus tard.
Celles dont les orbites sont quasi-périodiques (tubes) se retrouvent et se séparent péri
odiquement [Eggen, 1992d]. Or Weidemann et al. (1993), afin d’expliquer le déficit de
naines blanches dans les Hyades ont suggéré que cet amas est issu d’un nuage molécu
laire géant qui a vraisemblablement connu plusieurs épisodes de formations d’étoiles,
chacun étant à l’origine d’un amas ouvert. Ils ont proposé que les super-amas d'Eggen
soient constitués d’étoiles formées dans différents amas issus d’un même nuage molécu
laire géant.
Nos résultats sont compatibles avec 1a. suggestion de Weidemann et al. (1993).
L’existence de courants pour des étoiles aussi vieilles que celles du super-amas des
Hyades confirme que les étoiles du disque ne sont pas bien mélangées au bout de 10
rotations galactiques environ ce qui explique aussi que la déviation du vertex observée
ne soit pas nulle.
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Finalement nous avons obtenu à partir des étoiles du champ une estimation du mouve
ment du Soleil : 11.5 ±o.e, 14.1 ±0.5 et S.6 io.4km.s~1 pour J7®, V© et IF© respectivement,
supérieure à la valeur classique de Delhaye (1965).
Chapitre 5
Détermination de la pente de la
Fonction de Masse Initiale entre 1.2
et 4 Mq
Comme il a été souligné dans l'introduction, 1a. Fonction de Masse Initiale (IMF),
représentée généralement sous la forme M~^1+x\ et le Taux de Formation d’Etoiles
(SFR) sont des « ingrédients » de base dans la modélisation de l'évolution galactique.
Ces deux fonctions sont interdépendantes et ne peuvent être étudiées indépendamment
l’une de l’autre : il est nécessaire de poser des contraintes sur le Taux de Formation
pour déterminer la Fonction de Masse Initiale. Carlberg et ai (1985) en estimant le
Taux de Formation à partir de distributions en métallicité dans des étoiles F et Miller
k Scalo (1979) en étudiant la Fonction de Masse Initiale, concluent que le Taux de
Formation est resté à peu près constant tout au long de 1a. vie du disque galactique.
La comparaison du modèle de synthèse de populations stellaires de Besançon avec le
comptage d’étoiles faibles dans les directions des pôles galactiques donne un résultat
compatible avec un Taux de Formation constant ou bien augmentant exponentiellement
avec le temps (Haywood et al., 1997b). Basu k Rana (1992) en donnant différentes
formes au Taux de Formation (constant, variant exponentiellement) ont trouvé que
1a. pente de la Fonction de Masse Initiale (.r) dans l’intervalle de masses entre 1.4 et
6.5 Mq (intervalle de masse qui nous intéresse dans ce travail) est de —0.56 ± 0.05,
indépendamment de la forme du Taux de Formation.
De nombreux travaux ont été réalisés pour estimer la valeur de la pente de la
Fonction de Masse Initiale. Le tableau 5.1 récapitule les résultats les plus récents de x
pour différents intervalles de masse. Les résultats classiques de Salpeter (1955) et de
Scalo (1986) ont été rajoutés pour comparaison.
Nous avons aussi souligné dans l’introduction que les travaux réalisés jusqu’à présent
sur la détermination de la. Fonction de Masse Initiale nécessitent au préalable la déter-
Auteur intervalle de masses x Remarques
Salpeter (1955) (1) 0.5 - 10 M® 1.35 étoiles de champ
Scalo (1986) (2) ©w—1OCM1 1.9 ±0.4 étoiles de champ
Massey et al. (1995) (3) > 7 M® 1.1 ±0.1 associations OB
amas ouverts jeunes
Williams et al. (1995)(4) 0.1 - 1 M® 1.1 ±0.2 amas pOph
Francic (1989) (5) 1 — 2.5 M® 1 ± 0.2 amas ouverts
(10s — 2.510.9 ans)
Méra et al. (1996) (6) < 0.6 M® 0.7 ±0.5
Tableau 5.1: Récapitulation des déterminations récentes de la pente de la Fonction de
Masse Initiale (Source : Richer <± Fahlman, 1997).
mination de la Fonction de Luminosité et de la relation masse-luminosité. Bien que les
données d'Hipparcos permettent d’améliorer significativement 1a. première, la relation
masse-luminosité reste très incertaine (Haywood et ai. 1997a) : l’erreur sur x étant de
50 % environ pour les étoiles moins massives que 1 M®.
Dans ce travail concernant des étoiles plus massives (entre 1.2 et 4 M®), nous avons
simulé l’échantillon observé. Pour ce faire, des masses et des âges ont été tirés à partir
d’une Fonction de Masse Initiale et d’un Taux de Formation adoptés au préalable. Puis
l’utilisation des trajets évolutifs de Lebreton (1996) a permis l’obtention des magni
tudes absolues sans utiliser de relation masse-luminosité. La distribution en Mv a servi
à comparer l'échantillon simulé à l’échantillon observé pour lequel les magnitudes ab
solues sont calculées à partir des parallaxes mesurées par Hipparcos ou des parallaxes
« améliorées » (mesure pondérée entre la parallaxe trigonométrique et la parallaxe
photométrique) calculées dans le chapitre 3.2.3.
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5.1 Description de l’échantillon
Le satellite Hipparcos a assuré l’observation d'un « survey » dont la magnitude ap
parente limite pour des étoiles plus précoces que G5 est donnée par [Crifo et al.. 1985]
Vum = 7.9 + 1.1 sin |6|
b étant la latitude galactique. On se retrouve donc pour les étoiles dont il est
question dans ce travail avec un échantillon d'étoiles complet jusqu'à une magnitude
apparente de 7.9 pour étudier la Fonction de Masse Initiale. Toutefois, la photométrie
de Strômgren permettant l'obtention de l'absorption interstellaire et l’amélioration de
la détermination de la magnitude absolue pour les étoiles plus lointaines (voir chapitre
3) n’est pas disponible pour toutes ces étoiles. Avec une coupure à V = 7.5, seules 56 %
des étoiles ont des indices photométriques de Strômgren mesurés. En revanche, si l'on
sélectionne les étoiles jusqu’à V = 6.5, 93 % ont des indices photométriques mesurés.
Il a fallu éliminer les géantes de l'échantillon, ce qui a été fait à partir de l’indice (B-V)
et de la magnitude absolue. On représente sur la figure 5.1 la distribution des étoiles
de l’échantillon final dans le diagramme H-R couleur-magnitude absolue.
De plus, cet échantillon a été sélectionné selon le type spectral. Afin de pouvoir
simuler cette censure dans le logiciel, l'échantillon a été coupé en température effective :
nous avons conservé les étoiles de température effective comprise entre 6500 et 16000
K.
On a représenté sur la figure 5.2 les distributions en magnitude absolue Mv, en âge et
en masse des 3361 étoiles de l'échantillon limité à V = 6.5, échantillon final que l’on
va simuler.
5.2 Description du programme de simulations
L'échantillon ainsi décrit a été utilisé afin de déterminer 1a. pente de la Fonction de
Masse Initiale entre 1.2 et 4 Mq environ. Les magnitudes absolues étant déterminées
pour toutes ces étoiles, c’est la distribution en magnitude absolue qui permettra la
comparaison entre les ’echantillons observé et simulé. Notre programme de simulations,
utilise une représentation de la Fonction de Masse Initiale et du Taux de Formation
et reproduit les coupures en type spectral et en magnitude apparente de l’échantillon
observé. Nous expliquons ici les différentes étapes dans les tirages des étoiles.
tirage de l’âge :
On a considéré le taux de Formation d'Etoiles B(t) constant. Les âges sont tirés
suivant cette loi, entre les bornes 0 et 4 milliards d’années (log t = 9.6).
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Figure 5.1: Diagramme (B-V, Mv) de l’échantillon observé après élimination des
géantes.
tirage de la masse :
On fixe une pente x à la Fonction de Masse Initiale que Ton suppose de la forme
On tire alors une masse M entre les bornes 1.0 et 7.5. Ces valeurs sont larges
et dépassent ce que l'on peut observer dans notre échantillon décrit au paragraphe
précédent, ceci afin d’éviter les effets de bord : les étoiles trop ou trop peu massives
seront éliminées par 1a. coupure en température effective.
compatibilité entre la masse et l’âge tirés :
Une fois déterminés la masse et l’âge de notre étoile simulée, il faut tester la com
patibilité entre ces deux valeurs : les étoiles massives évoluent plus vite que les moins
massives et peuvent être déjà sur la branche des géantes à un âge où une étoile peu mas
sive est toujours sur 1a. séquence principale. Les trajets évolutifs calculés par Lebreton
qui nous ont servi à déterminer les âges des étoiles observées s’arrêtent à. la sortie de
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Figure 5.2: Distribution en : a) magnitude absolue, b)
Féchantillon observé.
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masse (jj^) et c) logt de
la séquence principale et nous permettent donc de déterminer pour une masse donnée
l'âge maximal pouvant être atteint sur la séquence principale. Nous avons utilisé les
trajets évolutifs calculés pour une métallicité solaire car moins de 5 % de nos étoiles
ont une composition chimique plus riche ou plus faible en métaux que la composition
solaire.
Simulation des coupures en température effective et en magnitude appar
ente :
Afin de tenir compte de 1a. coupure en magnitude apparente et en température
effective de l'échantillon observé, il est nécessaire de déterminer ces valeurs dans les
simulations.
détermination de la magnitude absolue et de la température effective : Dis
posant de la masse et de Fâge, l'utilisation des isochrones et des trajets évolutifs nous
permet de déterminer la magnitude absolue ainsi que la température effective de l'étoile
simulée. C'est le travail inverse à celui que nous faisons habituellement pour obtenir
la masse et l'âge d'une étoile à partir de ses paramètres fondamentaux.
La coupure en température effective (à 6500 et 16000 K), faite sur l'échantillon observé,
est effectuée ici sur les valeurs simulées. Cela permet en outre de prendre des bornes
plus larges lors du tirage des masses, comme il a été expliqué plus haut, sans craindre
de surestimer le nombre d'étoiles peu massives.
détermination de la distance de l’étoile simulée : Des simulations de la dis
tance des étoiles permettront, en l’associant à la magnitude absolue, de déterminer la
magnitude apparente. Cette distance de l'étoile au soleil (r) est calculée en tirant ses
trois composantes x. y et z suivant des lois de densités différentes : on suppose une
distribution spatiale des étoiles uniforme dans le plan du disque (en x et y) ce qui est
une approximation tout à fait admissible, puisque l’échelle de longueur est estimée à
environ 2.5 kiloparsecs [Robin, et ai. 1992]. Nos étoiles ont une distance moyenne au
Soleil de 110 parsecs et les plus éloignées sont à environ 500 parsecs. Dans la direction
perpendiculaire au plan, nous avons utilisé comme loi de densité-une représentation
exponentielle pz = e~^ (où hz est l’échelle de hauteur), puis une sécante hyperbolique
carrée p~ = ( __i_2—^r)2 qui représente mieux la distribution réelle [Spitzer, 1942].
e hz +e h;
L'échelle de hauteur hz apparaissant dans ces formules doit elle aussi être fixée. On
a adopté la relation donnée par Scalo (1986) entre l’échelle de hauteur et 1a. magnitude
absolue visuelle reproduite sur la figure 5.3.
La, détermination de la magnitude absolue et de la. distance de l'étoile simulée va
nous permettre le calcul de la magnitude apparente. Une correction de l'absorption
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Figure 5.3: Relation adoptée par Scalo (1986) entre l'échelle de hauteur et la magnitude
absolue Mv.
interstellaire de 0.m7/kpc à été prise en compte dans les simulations. Dans l'échantillon
simulé, les étoiles de magnitude apparente V > 6.5 ont été éliminées.
On dispose ainsi pour chaque étoile simulée, de sa. distance par rapport au Soleil,
de son âge, de sa masse, de ses magnitudes absolue et apparente.
Comparaison de l'échantillon simulé avec l’échantillon observé :
Afin de comparer les échantillons simulé et observé, nous avons choisi de confronter
la. distribution en magnitude absolue de ces deux échantillons et non les distributions
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bi-dimensionnelles (masse, âge). Ceci d'une part car les magnitudes absolues sont plus
directement accessibles à partir des observables (parallaxes et magnitudes apparentes).
D'autre part, comme nous l’avons déjà signalé, la rotation en moyenne assez élevée
de ces étoiles peut induire une erreur importante sur l'âge. De plus, pour les étoiles
proches de la ZAM S ou bien sortant de la séquence principale, les âges ne peuvent être
déterminés avec précision.
Ces échantillons simulés sont comparés à l'échantillon observé par le test statistique
du y2. Ce test permet de comparer deux populations : si Ton connaît pour chacune
d’elles la distribution suivant p intervalles, (n,-)f=1 pour la population de référence et
(Ni)?=1 pour celle que l'on veut lui comparer, le \2 est défini par :
X
2 E
?'=1
(Ni -2
N{ et U{ sont les effectifs dans le zeme intervalle respectivement des deux distributions
à comparer. Une grande valeur de \2 signifie que l’hypothèse nulle (c’est-à-dire que
les deux populations sont décrites par les mêmes lois) est improbable. La valeur mini
male de cet estimateur indiquera la meilleure adéquation entre l’échantillon simulé et
l'échantillon observé.
Nous avons partagé notre intervalle de magnitudes absolues en 17 intervalles, cha
cun contenant en moyenne 200 étoiles. Des tests ont été effectués en faisant varier la
largeur de ces intervalles, les résultats obtenus restent compatibles entre eux.
Nous allons décrire dans le paragraphe suivant les simulations effectuées en faisant
varier :
• la loi de densité dans la direction perpendiculaire au plan : on adoptera succes
sivement une forme exponentielle et une forme en sécante hyperbolique carrée,
la pente de la Fonction de Masse Initiale : la pente habituellement considérée est
celle déterminée par Salpeter (1955) soit 1.35. Nous avons fait varier x de 0.0 à
2.0.
Puis nous déterminons la valeur de 1a. pente de la Fonction de Masse Initiale à l'aide
du test de \2.
SO
5.3 Détermination de la pente de la Fonction de
Masse Initiale
Nous avons supposé B(t) constant. Comme expliqué plus haut, pour deux formes
de la loi de densité perpendiculaire au plan galactique, nous avons simulé les étoiles en
faisant varier la pente x de la Fonction de Masse Initiale de 0.0 à 2.0 par intervalle de
0.1. Pour chacune de ces valeurs de x, nous avons simulé six échantillons sur lesquels
on a calculé le y2.
5.3.1 loi de densité exponentielle :
La figure 5.4 donne, pour un Taux de Formation constant au cours du temps et une
loi de densité 2 exponentielle, la valeur du y2 en fonction de la pente x de la. Fonction
de Masse Initiale.
Nous avons ajusté sur ces points des polynômes de différents degrés. Nous avons
constaté que le minimum est indépendant du degré du polynôme adopté. La valeur
minimale du y2 est obtenue pour une pente de 1a. Fonction de Masse Initiale x de 0.84.
Nous avons tenu compte des erreurs sur les magnitudes absolues observées. Pour
cela, nous avons tiré la valeur de la magnitude absolue de chaque étoile selon une loi
gaussienne (Mv. <Jmv) autour de la valeur observée. Cent échantillons ont ainsi été
simulés. Pour chacun d’eux, nous avons à nouveau déterminé la. valeur de la pente x
de la Fonction de Masse Initiale à Laide du test du y2. On obtient x = 0.84 ± 0.01.
Cette barre d’erreur très modérée reflète bien les faibles incertitudes sur les mag
nitudes absolues observées. Cependant, l’observation attentive de la. figure 5.4 montre
une distribution de points assez aplatie entre 0.5 et 1.3 environ. Nous avons donc
repris les 6 séries de tirages d'échantillons simulés dans le paragraphe 5.2 et nous les
avons comparé à l’échantillon observé et aux 100 échantillons simulés avec erreur sur la
magnitude absolue. Pour chaque série, nous avons conservénon pas le minimum de la
courbe polynomiale ajustée, mais les valeurs de x observées dans la partie « aplatie » .
Une moyenne effectuée alors sur ces valeurs nous donne une pente de l’IMF de :
x = 0.92 ±0.24
l’incertitude sur les magnitudes observées est incluse dans cette barre d’erreur.
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Figure 5.4: Variation du x2 en fonction de 1a. pente x de la Fonction de Masse Initiale
(SFR constant, loi de densité en z exponentielle)
5.3.2 loi de densité en sécante hyperbolique carrée :
Dans le paragraphe précédent, la loi de densité en z a été supposée exponen
tielle.Cette loi est bien représentative de la densité pour de grandes valeurs de z (de
l'ordre du kiloparsec). Dans notre échantillon d'étoiles proches, 1a. loi en sécante hyper
bolique est mieux adaptée pour reproduire la densité dans la. direction perpendiculaire
au plan galactique.
La figure 5.5 représente les variations du y2 en fonction de la. pente x de la, Fonction
de Masse Initiale pour un Taux de Formation constant et une loi de densité en z en sé
cante hyperbolique carrée. Le minimum de polynôme est atteint pour x = 0.86 dt 0.01.
Si Ton fait la moyenne sur tous les minimums obtenus à chaque tirage comme précédem
ment, on obtient
x = 0.95 ±0.17
La loi de densité en sécante hyperbolique carrée donne une valeur de la pente de la
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Figure 5.5: Variation du \2 en fonction de la pente x de la Fonction de Masse Initiale
(SFR constant, loi de densité en z en sécante hyperbolique carrée)
Fonction de Masse Initiale tout à fait comparable à celle obtenue avec une loi de densité
en 2 exponentielle si l’on tient compte des barres d'erreur.
5.3.3 Problème des étoiles binaires
On Fa. évoqué dans 1a. première partie de ce travail, la détection de nombreuses bi
naires a été une des surprises de la mission Hipparcos. Dans le cas d’un Taux de Forma
tion constant et d’une loi de densité en z exponentielle, nous avons regardé l’influence
qu’aurait sur 1a, valeur de la pente de 1a, Fonction de Masse Initiale l’élimination de
l’échantillon de toutes les doubles ou suspectées doubles par Hipparcos. Nous n’avions
plus alors que 2406 étoiles que nous avons comparé à des simulations de 2406 étoiles.
Le minimum de la. courbe est atteint pour x = 0.97. Si l’on détermine la. valeur
minimale par moyenne sur les minimums atteints pour chaque série de tirages, on
83
obtient 1a. valeur
x = 0.97 ± 0.22
Quant au problème des binaires non résolues, Duquennoy k Mayor (1991) montrent
que la distribution des rapports de masses des étoiles de type F et G est similaire à la
Fonction de Masse Initiale des étoiles simples. Cela signifie que lorsque l'étoile est en
fait un système binaire, la probabilité pour que le compagnon soit une étoile de petite
masse est beaucoup plus grande que la probabilité pour que ce soit un compagnon de
masse comparable à l'étoile primaire.
La présence de compagnons a pour conséquence directe de modifier d'abord les distri
butions photométriques et ensuite la détermination de la Fonction de Masse Initiale qui
est basée sur ces distributions. Si les distributions de masses des compagnons favorisent
les étoiles de petite masse comme Font montré Duquennoy k Mayor, on s’attend donc
à ce que l’effet de la présence de binaires non-résolues soit relativement faible.
5.4 Conclusion
Nous avons estimé la pente de la Fonction de Masse Initiale dans l'intervalle de
masses entre 1.2 et 4 Ms environ sous l'hypothèse d'un Taux de Formation constant
dans l’intervalle d'âges inférieurs à 4.109 ans.
La valeur obtenue x = 0.95 ±0.17 (valeur obtenue avec une loi de densité en z en
sécante hyperbolique carrée) est comparée, sur la figure 5.6 aux valeurs de 1a. littérature
données dans le tableau 5.1.
Cette valeur est inférieure à la valeur classique de Salpeter (x — 1.35) et à celle donnée
dans le travail de compilation de Scalo (x = 1.9 ± 0.4). Par contre, ce résultat est
en excellent accord avec les déterminations plus récentes données dans le tableau 5.1.
Moffat (1996), en discutant la, pente de la Fonction de Masse Initiale conclut à une
valeur universelle de x = 1 valable sur tous les intervalles de masses de 0.1 à 100 M@.
Récemment, Richer k Fahlman (1997) sont arrivés à la même conclusion et obtiennent
une pente de l’IMF de x = 0.S6 ± 0.23. Finalement, en étudiant l’amas compact R136
au centre de la nébuleuse 30 Doradus dans le Grand Nuage de Magellan, Hunter et al.
(1996) obtiennent la valeur de x = 1.0 ± 0.1.
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Figure 5.6: Valeurs de la. pente x de l’IMF donnée dans la littérature et dans ce travail
(en rouge) sur les intervalles de masses concernés.
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Conclusion
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Le disque galactique est un système stellaire complexe, aussi bien dynamiquement
que du point de vue des processus de formation stellaire. Les propriétés cinématiques
et les distributions photométriques des étoiles jeunes reflètent encore 1a. complexité de
son évolution. Dans ce travail, nous nous sommes intéressé aux étoiles B5-F5 du voisi
nage solaire. Nous avons analysé les propriétés cinématiques de ces étoiles. Nous avons
aussi déterminé la pente de la Fonction de Masse Initiale.
Pour la première fois grâce à Hipparcos, on dispose de données astrométriques
(positions, parallaxes et mouvements propres) très précises pour la plus grande par
tie de ces étoiles. Celles-ci ont été complétées par des données spectroscopiques et
photométriques. D'abord, nous nous sommes consacré à l’acquisition et/ou à la com
pilation des données complémentaires : vitesses radiales et paramètres fondamentaux
(essentiellement température effective, composition chimique, âge et masse). Nous
avons mesuré les vitesses radiales d’un sous-échantillon d’environ 200 étoiles observées
o
à La Silla à 3.3 A/mm dans le cadre d’un Programme-Clé de l'ESO. Ce travail a servi à
la mise au point et à la validation d’une méthode par corrélation croisée avec une grille
de 35 spectres synthétiques pour l’obtention de 600 vitesses radiales environ d’étoiles
de l'hémisphère sud. Ces nouvelles déterminations ont complété les vitesses radiales
déjà publiées. La photométrie de Stromgren a permis 1a. détermination des tempéra
tures effectives et compositions chimiques d’environ 6000 étoiles avec une procédure
automatisée testée au préalable sur un échantillon réduit. Ces paramètres ont servi au
calcul de l’âge et de la masse de ces étoiles à partir des trajets évolutifs récents de Le-
breton (1996) qui ont été intégrés au code de calcul des âges de Barcelone [Asiain, 1993].
L’ensemble de ce matériel homogène (parallaxes, mouvements propres, vitesses ra
diales, âges et masses) d'une précision juscpi’à présent inégalée pour un grand nombre
d’étoiles a été utilisé dans notre étude cinématique. A l’aide de méthodes d’analyse mul
tivariée, nous avons identifié les groupes d’Eggen et, en particulier, mis en évidence un
certain éventail d’âges clans ces groupes. Ces résultats renforcent l’hypothèse de Wei-
demann et al. (1992) qui suggèrent que les étoiles des super-amas proviennent d’amas
successifs formés dans un même nuage moléculaire géant. L’existence de courants pour
des étoiles aussi vieilles que celles du super-amas des Hyades confirme que les étoiles
du disque ne sont pas bien mélangées au bout, de 10 rotations galactiques. Nous avons
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aussi estimé le mouvement solaire à partir des étoiles de champ n’appartenant pas aux
groupes et obtenu (11.5 ±o.e; 14.1 ±0.5; 8.6 ±0.4) km.s-1 valeurs supérieures aux valeurs
classiques de Delhaye (1965).
Les magnitudes absolues précises obtenues grâce à Hipparcos nous ont permis de
déterminer la pente x de la Fonction de Masse Initiale à. partir d’un sous-échantillon
d'environ 3400 étoiles plus brillantes que la magnitude V = 6.5. Nous avons mis au
point une méthodologie différente de celle employée couramment afin d’éviter l’utilisation
de la relation masse-luminosité (relation non univoque). Nous avons simulé l’échantillon
utilisé, censuré en magnitude apparente et en type spectral, en adoptant un Taux de
Formation stellaire constant et une Fonction de Masse Initiale de la forme M~^1+XK
La valeur obtenue, x = 0.94 ± 0.14, est inférieure aux valeurs de référence de Salpeter
(1955) et de Scalo (1986). Ce résultat est en accord avec des déterminations plus ré
centes pour d’autres intervalles de masse dans notre Galaxie et dans les Nuages de
Magellan, ce qui impliquerait que la Fonction de Masse Initiale reste relativement plus
« plate » quelque soit l'intervalle de masse et indépendante des conditions de métal-
licité et de géométrie des nuages de gaz dans lesquels se forment les étoiles.
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